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Zusammenfassung
In der Endphase ihrer Entwicklung werden die meisten Sterne zu effizienten Staubprodu-
zenten. Sterne kleiner oder mittlerer Masse (Anfangsmasse M∗ ≤ 8M ) verlieren auf dem
asymptotischen Riesenast (AGB) den Großteil ihrer Masse in einem massiven Sternwind und
bilden optisch sehr dicke Staubhu¨llen. Der Staub spielt eine wichtige Rolle bei der Sternent-
stehung, da nur Staubpartikel eine effiziente Ku¨hlung des Gases beim protostellaren Kollaps
bewirken. Dadurch wirkt sich die Staubbildung direkt auf die Entstehung von Sternen und
die weitere Entwicklung von Galaxien aus.
In dieser Arbeit wurden die Kondensationsprozesse von Staubpartikeln bei Massenver-
lustprozessen fu¨r Sterne mit unterschiedlichen Elementha¨ufigkeiten und Metallizita¨ten un-
tersucht. Es wurde untersucht, wie die Staubbildung fu¨r S-Sterne abla¨uft. Es konnte gezeigt
werden, dass bei S-Sternen FeSi, metallisches Eisen sowie geringe Mengen Forsterit und SiC
auskondensieren.
Die Abha¨ngigkeit der Zusammensetzung der Mineralmischung vom Mg/Si-Ha¨ufigkeits-
verha¨ltnis in den Hu¨llen um Riesensterne vom Spektraltyp M wurde untersucht. Es zeigte
sich, dass die Bildung von Quarz in magnesiumarmen Sternen (Mg <∼ Si) erwartet werden
kann und dass diese Staubkomponente durch charakteristische Spektraleigenschaften von
Quarz in dem Infrarotspektrum der Staubhu¨lle identifiziert werden kann.
Ferner wurde die Kondensation der Oxide von Fe und Mg sowie des Mischkristalls Ma-
gnesiowu¨stit (MgxFe1−x−δO) im Sternwind von AGB-Riesen und RGB- U¨berriesen mit sau-
erstoffreicher Elementmischung untersucht. Die Rechnungen zeigen, dass Magnesiowu¨stit
ein wahrscheinliches Kondensat ist. Die berechnete Wellenla¨nge der Magnesiowu¨stitresonanz
stimmt mit einem noch nicht identifiziertem Staubfeature u¨berein, das in einigen sauerstoff-
reichen zirkumstellaren Staubhu¨llen entdeckt wurde.
Schließlich wurde mit Hilfe synthetischer AGB-Entwicklungen der Massenverlust auf
dem AGB und die Staubproduktionsrate sowie die Menge des produzierten Staubs unter-
sucht.
Abstract
During the final stages of their evolution most stars become efficient dust factories. On the
Asymptotic Giant Branch (AGB) low or intermediate mass stars (initial mass M∗ ≤ 8M)
loose most of their initial mass in a massive stellar wind and develop optically very thick dust
shells. Dust is very important for stellar evolution since only dust particles cause efficient
gas cooling during the protostellar collaps. Therefore dust formation influences directly the
evolution of stars and further evolution of galaxies.
In this work condensation of dust grains were investigated under mass loss conditions
for stars with different element abundances and metallicities. The process of dust formation
for S stars were studied. It could be shown, that FeSi, metallic iron, and small quantities
forsterit and SiC condense for S stars.
The dependence of composition of the mineral mixture from the Mg/Si abundance ratio
in stellar shells around giant stars of spectral type M were investigated. It was found, that
formation of quartz can be expected for magnesium poor stars (Mg <∼ Si) and that this
dust component can be identified by characteristic spectral features of quartz in the infrared
spectrum of the dust shell.
Further the condensation of Fe and Mg oxide and of the solid solution magnesiowu¨stite
(MgxFe1−x−δO) in the stellar wind of ABG giants and RGB supergiants with oxygen rich ele-
ment mixture were studied. Calculations show, that magnesiowu¨stite is a likely condensate.
The calculated wavelength of the magnesiowu¨stite resonance corresponds to a unidentified
dust feature found in some oxygen rich circumstellar dust shells.
Finally mass loss on the AGB and dust formation rate as well as the quantities of dust
produced by evolved stars were investigated via synthetic AGB evolutions.
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1. Einfu¨hrung
Alle Sterne geben gegen Ende ihrer Lebensdauer einen Teil ihrer urspru¨nglichen
Masse wieder an das interstellare Medium zuru¨ck. Es gibt drei mo¨gliche Arten von
Massenverlust:
• Verlust von Masse in Form eines langanhaltenden, stationa¨ren Sternwindes.
• Sporadische und unregelma¨ßige Ausbru¨che, die u¨ber einen gewissen Zeitraum
auftreten, und die zum Teil sehr stark sind.
• Explosiver Massenabwurf in Nova- oder Supernova-Ereignissen.
Aus dieser Materie, die an das interstellare Medium zuru¨ckgegeben wird, entstehen
neue Sterne.
Die Rate dieses Massenverlustes ha¨ngt stark von der Leuchtkraft und von der Tem-
peratur der Sternoberfla¨che ab.
Die Sternwinde sind bei heißen und kalten Sternen sehr unterschiedlich. Bei heißen
Sternen ist das Windmaterial ionisiert. Die Windgeschwindigkeiten sind sehr hoch
(einige 1000 km s−1). Bei ku¨hlen Sternen ist das Material kalt und neutral. Es
besteht hauptsa¨chlich aus molekularem Gas.
Die Ausstro¨mgeschwindigkeit liegt typischerweise bei ku¨hlen Sternen im Bereich
von 10 km s−1 bis 20 km s−1 (Scho¨nberner & Blo¨cker [1998]). bei allen diesen
Objekten ku¨hlt sich das Gas im Sternwind oder in einer abgeworfenen Massenschale
wa¨hrend der Expansion langsam ab, bis bei Temperaturen um 1000 K die schweren
Elemente aus der Gasphase als kleine Festko¨rperpartikelchen auskondensieren und
bilden u¨berwiegend optisch dicke Staubhu¨llen.
Mit der typischen Effektivtemperatur von T∗ = 3000 K und T (ri) = Tc ergibt sich
der innere Radius ri der Staubhu¨lle zu ri ≈ 5R∗ . Der a¨u ere Radius ist die Position
der Stoßfront, in der die Stro¨mung des Sternwinds in das interstellare Medium u¨ber-
geht. Die Außenkante liegt bei einem Radius ra > 10
17cm. Die Staubteilchen sind
dynamisch an das Gas angekoppelt. Sie absorbieren Photonen aus dem Sternlicht,
wodurch sie deren Impuls aufnehmen. Damit wird auf die Teilchen eine auswa¨rts ge-
richtete Kraft ausgeu¨bt, der sog. Strahlungsdruck. Da die Abstrahlung der Staubteil-
chen im wesentlichen isotrop ist, verlieren diese durch die Emission im Mittel keinen
Impuls. Im Endeffekt wird der Impuls gewinn durch Absorption der Staubteilchen
durch Reibungskopplung auf das Gas u¨bertragen. Bei leuchtkra¨ftigen Sternen ist
der Strahlungsdruck gro¨ßer als die Schwereanziehung, sodass die Staubteilchen vom
Stern wegbeschleunigt werden.
Sterbende Sterne sind die wichtigste Quelle fu¨r den interstellaren Staub, der zusam-
men mit dem interstellaren Gas den Raum zwischen den Sternen ausfu¨llt. Wenn in
der interstellaren Materie gelegentlich dichte Wolken entstehen, bilden sich in diesen
Wolken nach kurzer Zeit neue Sterne. Bei einem Teil dieser neuen Sterne entsteht zu-
sammen mit dem Stern ein Planetensystem. Der interstellare Staub bildet dann das
Rohmaterial, aus dem sich die neuen Planeten bilden. Unsere Erde, auf der wir leben,
ist auf diese Weise durch Zusammenballung von kleinen Staubteilchen entstanden,
die sich zum großen Teil urspru¨nglich einmal in den Hu¨llen anderer Sterne gebildet
haben. Die heutige Erde la¨ßt natu¨rlich nichts mehr von der Zusammensetzung des
urspru¨nglichen Staubs erkennen, da das Material durch tektonische Prozesse in der
Zwischenzeit vielfach aufgeschmolzen und wieder erstarrt ist.
In dieser Arbeit werden die Prozesse, die zur Entstehung des Staubs in der Umge-
bung ku¨hler Sterne oder in abgeworfenen Massenschalen fu¨hren, untersucht. Die-
se Prozesse sind bis heute erst teilweise verstanden, zum einen wegen der a¨ußerst
komplexen chemischen und physikalischen Vorga¨nge, die bei einer theoretischen Be-
schreibung und Modellierung zu beru¨cksichtigen sind, zum anderen, weil erst der
ISO Satellit wa¨hrend seiner Operationzeit 1995-1997 detaillierte Infrarotspektren
aus dem fu¨r eine Festko¨rper-Spektroskopie besonder wichtigen Spektralbereich zwi-
schen 20 und 180 µ-m geliefert hat, sodass erst jetzt fundierte Aussagen u¨ber die
Staubhu¨llen, ihre Eigenschaften und die Zusammensetzung des Staubs in ihnen ge-
wonnen werden ko¨nnen.
Diese Arbeite wird im Rahmen eines Projekts im Sonderforschungsbereich 439 Ga-
laxien im jungen Kosmos durchgefu¨hrt. Hier geht es z.B. um die Frage, wann das
erste Staubkorn im Kosmos entstanden ist. Diese Frage ist deswegen von besonde-
rem Interesse, weil der Staub eine wichtige Rolle bei der Entstehung neuer Sterne
spielt, da nur Staub eine effiziente Ku¨hlung des Gases beim protostellaren Kollaps
zu leisten vermag. Dadurch spielt der Staub eine wichtige Rolle bei der Entstehung
von Sternen und der Entwicklung von Galaxien.
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2. Sternentwicklung
Sterne bilden sich in einer großen interstellaren Moleku¨lwolke. Die Entstehung be-
ginnt, wenn ein kleiner Bereich instabil gegenu¨ber einem gravitativen Kollaps wird.
In den kollabierenden Wolkenfragmenten ensteht eine rasch wachsende zentrale Ver-
dichtung. Wenn die zentrale Verdichtung optisch dick geworden ist, kommt es zu
einem starken Anstieg von Temperatur und Gasdruck, der den Kollaps aufhalten
kann.
Solche Protosterne bestehen aus einem kleinen heißen Kern und einer ausgedehn-
ten, kalten Hu¨lle. Sie liegen auf der rechten Seite des Hertzsprung-Russel-Diagramms
(HRD), genauer auf der Hayashi-Linie. Dort erreichen die Sterne einen vollkonvek-
tiven Aufbau. Wenn die zentralen Temperaturen groß genug fu¨r Wasserstoffbrennen
geworden sind, erreicht der Protostern die Hauptreihe (main sequence oder MS).
Sterne im hydrostatischen und thermischen Gleichgewicht mit Massen von etwa 0.08
bis etwa 120M in der Phase des Kern-Wasserstoffbrennen bilden diese Linie im
HRD. Sterne mit M∗ ≤ 0.08M werden nie heiß genug, um das Wasserstoffbrennen
zu zu¨nden. Es resultiert dann also kein Hauptreihenstern mehr. Man nennt diese
Objekte Braune Zwerge.
Die Hauptreihen-Phase ist die la¨ngste Phase der Sternentwicklung. Sie dauert um
so la¨nger, je kleiner die Sternmasse ist.
Der innere Aufbau der Hauptreihensterne erweist sich nach den Modellrechnun-
gen als verschieden fu¨r die obere und die untere Hauptreihe. Sterne der oberen
Hauptreihe mit M > 1.5 M besitzen Zentraltemperaturen T0 > 2 · 107 K, sodass
die Energieproduktion durch den CNO-Zyklus dominiert wird. Aufgrund der ho-
hen Temperaturempfindlichkeit des CNO-Zyklus wird der Wasserstoff nur in einem
kleinen Kerngebiet verbrannt. Dies erfordert beim Strahlungstransport einen sehr
steilen Temperaturgradienten. Diese Sterne besitzen daher einen konvektiven Kern
und eine radiative Hu¨lle. Bei gro¨ßerer Sternmasse ist die Ausdehnung des konvekti-
ven Kerns gro¨ßer.
Sterne der unteren Hauptreihe mit M < 1.5 M besitzen Zentraltemperaturen
T0 < 2 · 107 K. Die Energieerzeugung erfolgt daher vorwiegend durch die pp-
Reaktionen. Die geringere Temperaturabha¨ngigkeit erfordert einen kleineren Tempe-
raturgradienten, sodass im Kerngebiet der Energietransport durch Strahlung erfolgt.
In der Hu¨lle existieren Zonen, in denen H partiell ionisiert ist. Dort ist der Tem-
peraturgradient fu¨r Strahlungsgleichgewicht aufgrund der Zunahme der Opazita¨t
im Bereich der Ionisation groß und der adiabatische Temperaturgradient wegen der
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Abbildung 2.1 Nachhauptreihen-Entwicklung. Daten nach Iben Jr. [1991]
Ionisation klein. Es ergibt sich daher eine konvektive Hu¨lle. Die Tiefe der Konvekti-
onszone nimmt mit abnehmender effektiver Temperatur zu.
In der Hauptreihenphase wird langsam der gesamte Wasserstoff im Zentralgebiet
des Sterns in Helium umgewandelt und verbraucht. Der Kern wird dichter und die
a¨ußere Hu¨lle wird stark ausgedehnt. Der Wasserstoff beginnt in einer Schalenquelle
u¨ber einem noch nicht entarteten Heliumkern zu brennen. Die Bewegung im HRD
verla¨uft langsam zuna¨chst etwas nach oben anschließen nach rechts. Der Stern wird
heller und ro¨ter, er befindet sich dann auf dem Roten-Riesen Ast (RGB). Am unteren
Ende des RGB reicht kurzfristig die konvektive, a¨ußere Hu¨lle in das Gebiet hinein,
in dem bereits Wasserstoff nach dem CNO-Zyklus gebrannt hat. Dadurch werden
die Brennprodukte an die Sternoberfla¨che gebracht. Dieser Mischungsprozess wird
als
”
first dredge up“ bezeichnet.
Die weitere Entwicklung ha¨ngt stark von der Sternmasse ab (s. Abb. 2.1).
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2. Sternentwicklung
2.1 Entwicklung von Sternen kleiner und mittlerer Mas-
se
2.1.1 M∗ ≤ 0.5M
Bei diesen Sternen ist die Zentraltemperatur zu niedrig, um das Heliumbrennen zu
zu¨nden. Diesen Objekten steht nur die durch Kontraktion gewinnbare Gravitati-
onsenergie zur Verfu¨gung. Wegen ihrer langen Entwicklungszeit gibt es keine dieser
Sterne auf dem RGB Ast. Sie befinden sich noch alle auf der Hauptreihe.
2.1.2 0.5M ≤ M∗ ≤ 2.3M
Diese Sterne haben einen entarteten Heliumkern bevor die Temperatur fu¨r das
Zu¨nden des Heliumbrennens erreicht wird. Das Helium im Kern zu¨ndet also un-
ter entarteten Bedingungen, was zu dem a¨ußerst heftig verlaufenden Heliumflash
fu¨hrt. Er endet, wenn die Temperatur so hoch geworden ist, dass die Entartung
aufgehoben wird. Dann befinden sie die Sterne auf den Horizontalast. Bei Sternen
mit M∗ ≤ 0.8M ist die Entwicklungszeit la¨nger als das Alter des Kosmos, sodass
es keine dieser Sterne gibt, die schon den RGB Ast erreicht haben. Diese Sterne
bezeichnet man als Sterne kleiner Masse.
2.1.3 2.3M ≤ M∗ ≤ 8M
Im Gegensatz zu den massenarmen Sternen haben diese Sterne genu¨gend Masse,
um das He-Brennen unter nicht-entarteten Bedingungen zu zu¨nden. Diese Sterne
bezeichnet man als Sterne mittlerer Masse. Nach Beginn des Heliumbrennens wird
der Stern heißer und weniger leuchtkra¨ftig, er bewegt sich im HRD nach links und
abwa¨rts. Diese Sterne befinden sich dann dicht beim RGB Ast.
Die Vera¨nderung des inneren Aufbaus wird aus der Abb.(2.2) ersichtlich. Wenn der
Wasserstoffvorrat im Zentrum des Sterns aufgebraucht ist, kontrahiert der nun aus
Helium bestehende Kern auf der Kelvin-Helmholtz-Zeitskala. Dabei dehnt sich die
Hu¨lle aus und ku¨hlt ab. Das Wasserstoffbrennen setzt sich fort in einer konzentri-
schen Kugelschale, die um den Heliumkern entsteht. Das Zentralgebiet erhitzt sich
durch die Kontraktion so weit, bis das Heliumbrennen beginnt (≈ 108K ). Wenn
das Helium ausgebrannt ist, kontrahiert und entartet der Kern. Das Helium brennt
in einer Schalenquelle u¨ber einem C-O-Kern, wa¨hrend die Wasserstoff Schalenquelle
erlischt. Der Stern dehnt sich stark aus und wird ku¨hl. Er befindet sich dann auf dem
asymptotischen Riesenastes (asymptotic giant branch: AGB). Dieser ist der Ort im
HRD aller Sterne, die Helium in einer Schalenquelle u¨ber dem C-O-Kern brennen.
Rote Riesensterne haben eine riesig ausgedehnte, vollsta¨ndig konvektive Hu¨lle, die
bis in die Na¨he der Brennzone reicht.
Bei Sternen mit M∗ ≥ 3.5M reicht kurzfristig die Konvektionszone in Bereiche, in
denen Wasserstoff nach dem CNO-Zyklus gebrannt hat. Dann werden die Brenn-
produkte an die Sternoberfla¨che hochgemischt. Dieser Mischungsprozess wird als
”
second dredge up“ bezeichnet.
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Abbildung 2.2 Modell des inneren Aufbaus eines 3 M Sterns. Regionen mit Kernbrennen werden
durch schra¨ge Schraffur markiert. Die Zonen mit Wasserstoff und Helium sind vertikal schraffiert
und die horizontal schraffierten Regionen zeigen 12C, 16O und 22Ne. Die mit wirbelartigen Linien
ausgefu¨llten Fla¨chen kennzeichnen die konvektiven Bereiche. Abb. aus Maeder and Meynet [1989].
Diese Sterne verlieren durch einen Sternwind so viel Masse, dass sie die notwendige
Temperatur zur Zu¨ndung des C-Brennens nicht erreichen.
2.2 Entwicklung auf dem AGB
Nachdem im Zentralgebiet das Helium zu Kohlenstoff und Sauerstoff verbrannt ist,
haben diese Sterne einen C-O-Kern, dessen Elektronengas vollsta¨ndig entartet ist,
umgeben von einer He-brennenden Schale, einer nicht brennenden He-Schicht und
daru¨ber eine H-brennende Schale. Diese Phase wird als fru¨her AGB oder E-AGB
bezeichnet. Wenn die He-Schale fast aufgebraucht ist, wird die untere Kante der
H-Schicht so heiß, dass das H-Brennen wieder zu¨ndet, worauf die He-Schalenquelle
ausgeht. Fu¨r einige 1000 bis 104 Jahre brennt eine H-Schalenquelle, die eine neue He-
Zone aufbaut. Mit Zunehmen der Masse der He-Schale wird die Temperatur an der
Grenze zum C-O-Kern immer ho¨her, bis schließlich das He-Brennen wieder zu¨ndet.
Die bei der Zu¨ndung freigesetze Energie wird hauptsa¨chlich zur Expansion der in-
neren Bereiche verbraucht. Durch die Expansion erlischt die H-Schalenquelle und
es brennt eine He-Schalenquelle, die die He-Schale teilweise aufbraucht und den
C-O-Kern anwachsen la¨ßt. Nach einigen hundert Jahren, wenn die He-Schale teil-
weise aufgebraucht ist, ist die Temperatur an der H-He-Grenze soweit angestiegen,
dass die H-Schalenquelle wieder zu¨ndet. Diese Vorga¨nge wiederholen sich periodisch.
Wasserstoff und Helium brennen abwechselnd in einer Schalenquelle.
Der Stern befindet sich in dem Zustand des Thermischen Pulsens auf den thermisch
pulsenden Teil des AGB (TP-AGB). Auf den TP-AGB betra¨g die Leuchtkraft des
Sterns ca. 104L. Eine Folge der Pulse ist das Mischen von nuklear prozessiertem
Material, das tief im Inneren in der He-Schalenquelle erzeugt wird, an die Oberfla¨che,
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der
”
third dredge up“. Der eigentliche Mischungsprozess dauert nur ca. 10 Jahre nach
Abschluß eines thermischen Pulses.
Die Prozesse der brennenden Schalen und die Effizienz des
”
third dredge up“ bestim-
men, ob sich der Stern zu einem Kohlenstoff-Stern entwickelt. Wenn beide Prozesse
simultan aktiv sind, fu¨hren sie zu einer erheblichen Variation der Elementha¨ufigkeit
an der Oberfla¨che.
Durch die eben erwa¨hnten Prozesse entwickelt sich der M-Stern langsam (ca. 104
Jahre) zu einem C-Stern. Die Sterne, die im U¨bergangsbereich etwa die gleiche
Kohlenstoff- und Sauerstoffha¨ufigkeit haben, bilden einen eigenen Spektraltyp, die
S-Sterne.
Da die Dauer des Wasserstoffbrennens etwa zwei Gro¨ßenordnungen la¨nger als die
des Heliumbrennens ist und die Mischung beim
”
third dredge up“ schnell abla¨uft,
erfolgt die zeitliche Vera¨nderung des C/O- Verha¨ltnisses in Stufen. Sterne mit 4 bis
5 M haben eine ku¨rzere Periode zwischen zwei Pulsen, als solche mit geringerer
Masse und durchlaufen damit eine gro¨ßere Anzahl von Pulszyklen wa¨hrend ihrer
AGB-Phase, sodass sie S-Sterne werden. Sterne mit M∗ ≤ 2M u¨berspringen oft die
S-Stern Phase.
In spa¨ten Entwicklungsphasen verlieren die Sterne genu¨gend Masse durch Sternwin-
de, sodass die a¨ußere, wasserstoffreiche Hu¨lle vollsta¨ndig verlorengeht. Bleibt der
elektronenentartete Kern unterhalb einer Grenzmasse (MWZ ≈ 1.2 − 1.4M), so
endet der Stern seine Entwicklung als Weißer Zwerg.
2.3 Entwicklung massereicher Sterne
Sterne mit Anfangsmasse von ≥ 8M werden als massereiche Sterne bezeichnet. Die-
se Sterne haben eine kurze Lebensdauer (≤ 107 Jahre), besitzen eine hohe Leucht-
kraft (L∗ ≈ 106L) und zeigen einen merklichen Massenverlust durch einen Stern-
wind (M˙ ≈ 10−4 − 10−5Ma−1). Die Elementmischung entspricht der kosmischen
Standardmischung zum Zeitpunkt und am Ort der Enstehung der Sterne. Der Stern
erscheint spektroskopisch als O-Stern.
Bei solchen Sternen setzt sich der Wechsel von Brennphasen und Kontraktions-
phasen fort, wobei der Kern und die angrenzenden Schalen schrittweise in immer
ho¨here Elemente umgewandelt werden. Wa¨hrend der Hauptreihenphase brennt der
Stern Wasserstoff nach dem CNO-Zyklus. Wenn der Kern ausgebrannt ist, zu¨ndet
das Heliumbrennen. Dann brennt im Kern Wasserstoff in einer Schalenquelle und
Helium im Kern. Die Sterne verlassen die Hauptreihe, sie entwickeln sich zum U¨ber-
riesen. Sie zu¨nden anschließend den Kohlenstoff im Kern. Dann brennt der Stern
im Kern Kohlenstoff, in einer daru¨berliegenden Schale Helium und in einer noch-
mals daru¨berliegenden Schale Wasserstoff. Wenn der C-O-Kern aufgebraucht ist,
kontrahiert der Kern, bis die na¨chste Kernsorte zu brennen anfa¨ngt.
Nach immer sta¨rkeren Kontraktionen des Kerns zu¨nden nacheinander Neon und
Sauerstoff, bis sich im Kern die Elemente der Eisengruppe gebildet haben (Silizi-
umbrennen). Der Kern entartet schließlich beim Si-Brennen. Anschließend setzt der
Kollaps des Eisenkerns zum Neutronenstern oder Schwarzen Loch ein. Am Ende der
7
2.3. Entwicklung massereicher Sterne
thermonuklearen Entwicklung haben wir einen U¨berriesen, dessen extrem dichter,
entarteter Kern vor allem aus Eisen und Nickel besteht und von einer Folge von
Schalen umgeben ist, in denen jeweils die na¨chst leichteren Element angereichert
sind.
Die freigesetzte Gravitationsenergie beim Kollaps des zentralen Kerns fu¨hrt zum
Pha¨nomen der Supernovaexplosion des Types II bzw. Types Ib oder Ic.
Je nach Anfangsmasse unterscheidet man drei verschiedene Wege:
• M∗ ≤ 25M : O - RSG - SN
• 25M ≤ M∗ ≤ 60M : O - BSG - RSG - WN
• M∗ ≥ 60M : O - BSG - RSG - LBV - WN - WC - SN
wobei
O : O-Stern auf dem Hauptreihe
BSG : Blauer U¨berriese
RSG : Roter U¨berriese
LBV : Leuchtkra¨ftige Blaue Vera¨nderliche
WN : Stickstoffreicher Wolf-Rayet-Stern
WC : Kohlenstoffreicher Wolf-Rayet-Stern
SN : Supernova
Sterne mit Masse M∗ ≤ 25M erreichen kurz vor den Ende ihrer Lebensdauer noch
den Roten-Riesen Ast. Sie sind ku¨hle Riesensterne der Leuchtkraftklassen Ia,b. Ihre
a¨ußere Wasserstoffhu¨lle ist vollsta¨ndig konvektiv. Der Massenverlust dieser Sterne
reicht nicht aus, um die a¨ußere Wasserstoffhu¨lle bis zum Zeitpunkt der Supernova-
explosion abzutragen.
Sehr massereiche Sterne (M∗ ≥ 60M) erleiden starken Massenverlust, sodass sie
immer im Bereich der Blauen U¨berriesen bleiben. Der Sternwind tra¨gt nach eini-
gen 106 Jahre die a¨ußere Wasserstoffhu¨lle ab. An der Oberfla¨che erscheint zuna¨chst
wasserstoffreiches Material, in der Wasserstoff nach dem CN-Zyklus gebrannt hat.
Kohlenstoff ist fast vollsta¨ndig in 14N umgewandelt. Die Sauerstoffha¨ufigkeit ist
etwas reduziert. Helium ist stark angereichert. Es herrscht kein vollsta¨ndiges CNO-
Gleichgewicht. Sterne in dieser U¨bergangphase werden als Luminous Blue
Variable (LBV) bezeichnet.
Sterne mit M∗ ≥ 25M werden nach der RSG- oder LBV-Phase zu sogenannten
Wolf-Rayet-Sternen (WR). Durch weiteren Massenverlust werden Schichten, in de-
nen H-Brennen nach dem CNO-Zyklus stattgefunden hat, freigelegt. Sauerstoff und
Kohlenstoff werden weitgehend in 14N umgewandelt. Es herrscht vollsta¨ndiges CNO-
Gleichgewicht. Diese Elementmischung wird in den Wolf-Rayet-Sternen der Unter-
klasse WN beobachtet.
Nach einigen zehntausend Jahren werden Schichten freigelegt, in denen Helium-
brennen stattgefunden hat. Die Elementmischung entha¨lt hauptsa¨chlich 4He, 12C
und 16O. Neon ist stark angereichert. Spektroskopisch dominieren starke Linien des
Kohlenstoffs, der Stern ist vom Spektraltyp WC.
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Abbildung 2.3 Kosmische Ha¨ufigkeit der 26 ha¨ufigsten Elemente. Daten nach Anders und Gre-
vesse [1989] und Grevesse und Noels [1993].
2.4 Elementha¨ufigkeit
Die Ha¨ufigkeit der chemischen Elemente in den Sternen la¨ßt sich aus der Auswer-
tung ihrer Spektren herleiten. Hauptreihensterne der Scheibenpopulation zeigen alle
eine a¨hnliche Zusammensetzung, daher spricht man ha¨ufig von einer
”
kosmischen
Ha¨ufigkeitsverteilung“ der Elemente.
Die kosmische Ha¨ufigkeitsverteilung ist das Resultat von Prozessen der Elementsyn-
these und des Materialkreislaufs im Kosmos.
Bei normaler chemischer Zusammensetzung (s.Abb. 2.3) sind die ha¨ufigsten Elemen-
te Wasserstoff (H) und Helium (He), sie machen zusammen ca. 99% der Massendichte
aus. Da He keine Verbindung eingeht, ist fu¨r die Chemie nur H von Bedeutung. Fu¨r
alle schweren Elemente zusammengenommen bleibt nur ca. 1% der Masse.
Die Ha¨ufigkeiten dieser Elementen lassen sich in drei Gruppen einteilen:
1. Die Elemente O, C und N bilden eine Gruppe, deren Ha¨ufigkeit etwa 10−3 mal
geringer ist als die von H.
2. Die Elemente Fe, Si, Mg und S bilden eine Gruppe, deren Ha¨ufigkeit ca. 3·10−5
mal geringer ist als die von H.
3. Die Elemente Al, Ca, Ni und Na bilden eine Gruppe mit ca. 2 · 10−6 mal
kleinerer Ha¨ufigkeit als H.
Eine Eigenschaft dieser Standardmischung ist, dass die Ha¨ufigkeit von Sauerstoff
(O) gro¨ßer als die von Kohlenstoff (C) ist. Diese Elementmischung wird bei allen
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Abbildung 2.4 Bindungsenergien zweiatomiger Moleku¨le der ha¨ufigsten Elemente und einiger
Radikal-Bindungsenergien. Besonders zu beachten sind die außergewo¨hnlich hohen Bindungsener-
gien von CO, N2, SiO und CN. (Daten aus CRC-Handbuch, Lide [1995])
Hauptreihensternen und einem großen Teil aller weit entwickelten Riesensterne auf
dem AGB angetroffen. Diese Sterne sind vom Spektraltyp M.
Betra¨chtliche Abweichungen werden bei weit entwickelten Sternen kurz vor dem
Ende ihrer Lebensdauer beobachtet, wenn konvektive Durchmischungsvorga¨nge von
den nuklearen Brennzonen im Inneren des Sterns bis in die Atmospha¨re reichen und
angebranntes Material den Atmospha¨renschichten beimischen.
2.5 Moleku¨lha¨ufigkeiten
Die molekulare Zusammensetzung der Gasphase legt fest, welche Substanzen als
Staubteilchen auskondensieren ko¨nnen. Sie wird durch die Ha¨ufigkeit der chemi-
schen Elemente und die Bindungsenergien der Moleku¨le bestimmt. In Abb. (2.4) und
(2.5) sind die Bindungsenergien der wichtigsten zweiatomigen Moleku¨le dargestellt.
Nur Moleku¨le mit den ho¨chsten Bindungsenergie ko¨nnen in den ku¨hlen Sternat-
mospha¨ren existieren. Daher kommen nur wenige und einfach gebaute Moleku¨le in
Sternatmospha¨ren vor.
In der Standardmischung (O > C) ist das ha¨ufigste Moleku¨l H2, sofern die Tempe-
ratur niedrig genug fu¨r dessen Bildung ist. Von den Elementen O, C und N sind Ver-
bindungen untereinander die ha¨ufigsten Moleku¨le. Aufgrund der hohen Bindungs-
energie ist CO das stabilste zweiatomige Moleku¨l. In M-Sternen ist der Kohlenstoff
praktisch vollsta¨ndig im CO gebunden. Der u¨berschu¨ssige Sauerstoff steht zur Bil-
dung sauerstoffhaltiger Moleku¨le zur Verfu¨gung.
Eine Bindungsmo¨glichkeit fu¨r O ist das Silizium, SiO bindet fast das gesamte Si.
Dieses Moleku¨l kann sich mit den Metallen bei hohen Temperaturen zu festen Sili-
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Abbildung 2.5 Bindungsenergien zweiatomiger Moleku¨le der etwas weniger ha¨ufigen Elemente.
(Daten aus CRC-Handbuch, Lide [1995])
katmineralien verbinden, die in den zirkumstellaren Hu¨llen um M-Sterne als Staub-
teilchen beobachtet werden. Aufgrund der ebenfalls sehr starken Bindung des SiS ist
ein kleiner Teil des Si in diesem Moleku¨l gebunden. Derjenige Teil des Sauerstoffs,
der nicht im CO und SiO gebunden ist, bildet mit Wasserstoff H2O.
Beim Stickstoff hat das N2-Moleku¨l die zweitgro¨ßte Bindungsenergie unter allen
zweiatomigen Moleku¨len (nach CO). Auch CN ist aufgrund seiner starken Bindung
in gewissen Mengen vorhanden.
Die Metalle Mg und Fe sind in der Gasphase hauptsa¨chlich als freie Atome vorhanden
da keine Moleku¨le mit hoher Bindungsenergie existieren.
Aluminium hat ebenfalls keine Moleku¨le mit besonders hoher Bindungsenergie. Ein
wesentlicher Teil des Aluminiums ist bei niedrigen Temperaturen im AlO gebunden.
Bei den Elementen Ni, Ca und Na liegen die Verha¨ltnisse a¨hnlich wie bei Magnesium
und Eisen. Sie kommen ebenfalls nur als freie Atome in der Gasphase vor.
Weitere Elemente haben viel zu geringe Ha¨ufigkeiten, als dass sie fu¨r das Problem
der Staubbildung von Bedeutung wa¨ren. Nur die Moleku¨le TiO und ZrO haben eine
sehr hohe Bindungsenergie. Das Titan ist daher bis zu sehr hohen Temperaturen
praktisch vollsta¨ndig im TiO gebunden. Deswegen ko¨nnten diese Moleku¨le Konden-
sationskeime fu¨r die Bildung von Staub aus den ha¨ufigeren Elementen sein.
In C-Sternen (O < C) ist der Sauerstoff vollsta¨ndig im CO-Moleku¨l blockiert,
der u¨berschu¨ssige Kohlenstoff kann weitere Verbindungen eingehen. Der nicht im
CO gebundene Kohlenstoff verbindet sich fast vollsta¨ndig mit sich selbst (C2), in
geringer Menge mit N in CN und HCN und mit Wasserstoff zu C2H2.
Das Si bindet sich mit Schwefel in SiS. Aufgrund der geringen S-Ha¨ufigkeit wird
jedoch nur ein Drittel des vorhandenen Si gebunden. Fe und Mg treten, wie bei der
sauerstoffreichen Mischung, praktisch nur als freie Atome auf.
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Die molekulare Zusammensetzung des Gases ist also bei M- und C-Sternen sehr
unterschiedlich.
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und Sternwind
3.1 Staubopazita¨t
Der Massenextinktionskoeffizient κ spielt bei der Modellierung der Sternwinde eine
wichtige Rolle.
Bei Temperaturen unterhalb von 1000 K kondensieren die Staubteilchen. Der Bei-
trag der Staubteilchen zum Massenabsorptionskoeffizienten (von der Gro¨ßenordnung
1cm2/ g) u¨bersteigt den Beitrag der Atome und Moleku¨le aus der Gasphase (von
der Go¨ßenordnung < 10−4cm2/g) ganz erheblich. Existiert also Staub, so dominiert
dieser die Opazita¨t.
Zur Berechnung der Staubopazita¨t wird angenommen, dass die Staubteilchen klei-
ne Kugeln mit dem Radius a sind. Die Komponenten der komplexen Dielektri-
zita¨tskonstante  ko¨nnen fu¨r die verschiedenen Staubmaterialien im Labor gemessen
werden. Dann wird mittels der Mie-Theorie der Absorptions- und Streuquerschnitt
z.B. spha¨rischer Teilchen, fu¨r alle Radien und Wellenla¨ngen der Komponenten des
Staubgemischs berechnet und das Ergebnis u¨ber die Ha¨ufigkeitsverteilung der Ra-
dien gemittelt. Fu¨r die Radienverteilung der Teilchen verwendet man u¨blicherweise
das Modell nach Mathis et al. [1977], das zur Berechnung der Extinktion durch
interstellare Staubteilchen entwickelt wurde. Auf diese Weise erha¨lt man den wel-
lenla¨ngenabha¨ngigen Massenextinktionskoeffizienten fu¨r das Gemisch und kann da-
mit dessen Rosselandmittel berechnen.
Der Absorptionskoeffizient fu¨r die Mischung aus verschiedenen Staubteilchen und
Gas wird in dieser Arbeit durch lineare Superposition der Beitra¨ge der einzelnen
Komponenten berechnet:
κ = κgas +
∑
i
fiκi,dust . (3.1)
Dies wu¨rde exakt bei grauer Absorption gelten. Da die Extinktionskoeffizienten fu¨r
Staub nur langsam mit λ variieren, gilt (3.1) zwar nicht exakt, aber wenigstens
na¨herungsweise.
Fu¨r die numerische Berechnung werden die Rosselandmittel (in cgs-Einheiten) der
Massenextinktionskoeffizienten der verschiedenen Staubmaterialien durch analyti-
sche Fitformeln gena¨hert.
3.1. Staubopazita¨t
Kristallines Olivin (MgFeSiO4): (Gail & Sedlmayr [1999])
κol(T ) =
[
(6.147 · 10−7T 2.444)−2 + ((6.957 · 104T−2.329)2 +√
(3.505 · 10−4T 0.755)4 + (1.043 · 10−9T 2.523)4−1
]−1/2
. (3.2)
Pyroxen (MgFeSiO3): (Ferrarotti & Gail [2001])
κpy(T ) =
[(
3.773 · 10−5T 2.017)−2 +{(1.5 · 106T−2.679)−2 +
√
(8.356 · 10−4T 0.7336)4 + (1.261 · 10−8T 2.272)4
}−1]− 12
. (3.3)
Quarz (SiO2): (Gail & Sedlmayr [1999])
κqu(T ) =
[ (
(
1
3.898 · 10−6T 2.054)4 +
1
(3.100 · 105T−2.622)4
)−1/2
+
(
(2.023 · 10−5T 1.074)4 + (9.394 · 10−11T 2.701)4)1/2 ]1/2 . (3.4)
Eisen (Fe): (Gail & Sedlmayr [1999])
κFe(T ) =
[ 1
(3.341 · 10−5T 1.632)4 +
1
(6.405 · 10−4T .777)4 + (4.385−7T 1.981)4
]−1/4
. (3.5)
FeSi: (Ferrarotti & Gail [2002])
κFeSi(T ) =
[ (
4.071 · 10−3 T .6981)4 + (9.251 · 10−7 T 1.849)4 ] 14 . (3.6)
Siliziumkarbid (SiC): (Optische Konstanten aus Pegourie [1988])
κSiC(T ) =
[ 1
(9.560 · 10−6T 1.710)4 +
1
(7.791 · 10−4T .8808)4 + (1.171 · 10−6T 1.879)4
]−1/4
. (3.7)
Ruß (C): (Optische Konstanten aus Draine [1985])
κC(T ) =
[ 1
(1.692 · 10−4T 1.813)4 +
1
(3.167 · 10−2T .612)4 + (2.938 · 10−5T 1.750)4
]−1/4
. (3.8)
Gas: (Bell & Lin [1994])
κGas = 1 · 10−8 · ρ2/3 · T 3 . (3.9)
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3.2 Strahlungsdruck
Der Strahlungsdruck setzt sich aus zwei Komponenten zusammen, na¨mlich Absorp-
tion und Streuung. Im Fall der Absorption von Photonen ist die Kraftdichte gegeben
durch
Fph =
4pi
c
∫
∞
0
dν κabsν Hν , (3.10)
wobei Hν =
1
4pi
∮
dΩkˆkˆIν(kˆ) das erste Moment der Strahlungsintensita¨t Iν ist.
Im Fall der Streuung muß der Ru¨ckstoß des Staubteilchens beru¨cksichtigt werden.
Das fu¨hrt zu einem zusa¨tzlichen Term
Fph =
4pi
c
∫
∞
0
dν κstrν Hν −
4pi
c
∫
∞
0
dν κstrν
1
4pi
∮
dΩlˆIν (ˆl)
∮
dΩkˆkˆω(ˆl → kˆ) , (3.11)
wobei ω die Wahrscheinlichkeitsdichte einer Streuung aus der Richtung lˆ in die Rich-
tung kˆ ist. Fu¨r den Fall isotroper Streuung ist ω konstant, und damit verschwindet
die zweite Term in (3.11).
Man definiert einen flußgemittelten Absorptionskoeffizienten durch
〈κ〉H = 1
H
∫
∞
0
dν κν Hν (3.12)
mit
H =
∫
∞
0
dν Hν . (3.13)
Dann gilt fu¨r die radiale Kraftkomponente
Fph =
4pi
c
〈κ〉H H . (3.14)
3.3 Staubgetriebener Wind
Wir betrachten hier eine stationa¨re, spha¨risch symmetrische Ausstro¨mung aus ei-
nem isolierten Einzelstern mit gegebener Masse M ∗, Radius R∗, Leuchtkraft L∗ und
Effektivtemperatur Teff . Diese Gro¨ßen ha¨ngen miteinander zusammen durch die Be-
ziehung
L∗ = 4piR
2
∗ σ T
4
eff . (3.15)
Teff ist etwa gleich der Oberfla¨chentemperatur.
Die Dynamik der Stro¨mung wird bestimmt durch die Erhaltungsgleichung der Masse
M˙ = 4pir2ρ v , (3.16)
wobei hier M˙ die gesamte Massenverlustrate des Sterns (Gas und Staub) ist, und
durch die Erhaltung des Impulses
ρ v
∂v
∂r
= −∂p
∂r
− GMr
r2ρ
+
L∗
4picr2
〈κ〉H . (3.17)
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Der letzte Term beschreibt den Strahlungsdruck Fph, unter der Annahme, dass Strah-
lungsgleichgewicht herrscht (L = const), und unter Ausnutzung von
L∗ = 4piR
2
∗ 4piH. (3.18)
Diese beiden Gleichungen bestimmen den Dichte- und Geschwindigkeitsverlauf in
der Stro¨mung.
Die Temperaturverteilung wird durch die Energiegleichung festgelegt. Fu¨r den Fall,
dass in der Hu¨lle Strahlungsgleichgewicht angenommen wird, ist der Temperatur-
verlauf durch das Gleichgewicht von Ein- und Abstrahlung bestimmt.
Man definiert die Eddingtonsche Grenzleuchtkraft u¨ber das Gleichgewicht zwischen
Strahlungsdruck und der Gravitation
LEdd =
4pi cGM∗
〈κ′〉H . (3.19)
〈κ′〉H ist das Flußmittel des Massenabsorptionskoeffizienten des Staubs im Staub-
Gas-Gemisch.
Die Impulsgleichung la¨ßt sich wie folgt umformen:
v
∂v
∂r
= −1
ρ
∂p
∂r
− GM∗
r2
(1− Γ) (3.20)
mit
Γ =
L∗
LEdd
. (3.21)
Die Gro¨ße Γ ist das Verha¨ltnis von auswa¨rts gerichtetem Strahlungsdruck zu einwa¨rts
gerichteter Schwerebeschleunigung.
Der zweite Term auf der rechten Seite von (3.20) stellt die effektive Schwerebeschleu-
nigung dar, die auf die Materie wirkt. Es sind zwei wesentlich verschiedene Fa¨lle zu
unterscheiden:
• Γ < 1. Fu¨r die Leuchtkraft bedeutet das
L∗ < LEdd . (3.22)
In diesem Fall ist die effektive Schwerebeschleunigung negativ, also einwa¨rts
gerichtet. In den a¨ußeren Schichten des Sterns kann der nach außen abfallende
Druck die effektive Schwerebeschleunigung kompensieren. Deswegen kann eine
hydrostatische Konfiguration (v = 0) existieren.
• Γ > 1. Fu¨r die Leuchtkraft bedeutet das
L∗ > LEdd . (3.23)
Hier ist die effektive Schwerebeschleunigung positiv, also auswa¨rts gerichtet.
Die Schwerebeschleunigung kann in diesem Fall durch den Druckgradienten
nicht kompensiert werden. Unter diesen Umsta¨nden wird die Materie nach
außen stro¨men. Also:
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L∗ > LEdd =⇒ Sternwind . (3.24)
Die Eddingtonsche Grenzleuchtkraft ha¨ngt von der Gro¨ße des flußgemittelten Ab-
sorptionskoeffizienten 〈κ′〉H ab und ist deswegen von der chemischen Zusammenset-
zung des Staubs und der Effektivtemperatur des Sterns abha¨ngig.
Sterne auf dem oberen AGB, bei denen massive zirkumstellare Staubhu¨llen beobach-
tet werden, haben Leuchtkra¨fte von L∗ ≥ 104L (Habing [1996]). Bei diesen Sternen
ist die Existenz eines Sternwindes zu erwarten, der durch den Strahlungsdruck auf
die Staubteilchen angetrieben wird.
Man kann die Gleichung der Impulserhaltung (3.20) wie folgt umformen:
• Zuna¨chst wird der Druck eliminiert mit Hilfe der Zustandsgleichung fu¨r ideale
Gase
p = ρc2T . (3.25)
Hier ist
cT =
√
kT
µmH
(3.26)
die isotherme Schallgeschwindigkeit und µ das mittlere Molekulargewicht. Es
gilt somit
v
∂v
∂r
= −c
2
T
ρ
∂ρ
∂r
− ∂c
2
T
∂r︸ ︷︷ ︸
−
1
ρ
∂p
∂r
−GM∗
r2
(1− Γ) . (3.27)
• Dann wird, mit Hilfe der Gleichung (3.16) der Massenerhaltung, die Dichte ρ
eliminiert
v
∂v
∂r
= −c2T (−
1
v
∂v
∂r
− 2
r
)︸ ︷︷ ︸
1
ρ
∂ρ
∂r
−∂c
2
T
∂r
− GM∗
r2
(1− Γ) . (3.28)
Schließlich ergibt sich ein Ausdruck fu¨r die Geschwindigkeit
(v2 − c2T )
1
v
∂v
∂r
= 2
c2T
r
− ∂c
2
T
∂r
− GM∗
r2
(1− Γ) . (3.29)
Dies ist eine gewo¨hnliche Differentialgleichung erster Ordnung fu¨r die Geschwin-
digkeit. Sie bestimmt zusammen mit einer Anfangsbedingung vollsta¨ndig die Aus-
stro¨mgeschwindigkeit des Gases in einem Sternwind, falls der radiale Verlauf von c2T
und Γ bekannt sind.
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Die Differentialgleichung (3.29) hat bei r = rc einen singula¨ren Punkt, fu¨r den
v(rc) = cT (rc) (3.30)
gilt.
Falls v(r) bei r = rc stetig sein soll, muß die rechte Seite von Gleichung (3.29) an
dieser Stelle ebenfalls verschwinden
2− ∂ ln c
2
T
∂ lnx
− GM∗
R∗c2T (x)
1− Γ(x)
x
= 0 ,bei r = rc (3.31)
wobei
x =
r
R∗
(3.32)
eine dimensionslose Variable ist. R∗ ist der Sternradius.
Mit der Bedingung (3.30) erha¨lt man die Windlo¨sungen fu¨r Sternwinde, die in der
Photospha¨re mit Unterschallgeschwindigkeit starten und in großer Entfernung vom
Stern U¨berschallgeschwindigkeit erreichen. Der Punkt rc wird wegen dieser Eigen-
schaft als Schallpunkt bezeichnet.
Sofern man sich fu¨r das Staubwachstum interessiert, kommt es auf den Teil der
Lo¨sung an, in dem v(rc) > cT (rc) ist. Deswegen wird folgende Vereinfachung ver-
wendet. Die Geschwindigkeit wird auf einen konstanten Wert gesetzt, bis die Kon-
densation anfa¨ngt. Ab diesem Punkt wird die Gleichung (3.29) integriert, wobei der
Druckgradient vernachla¨ssigt wird, da die Stro¨mung bei diesen Radien eine hohe
Machzahl erreicht.
3.4 Temperaturschichtung
Den Temperaturverlauf bestimmt man – fu¨r den Fall, dass im Sternwind Strahlungs-
gleichgewicht vorliegt – aus der Erhaltung der Strahlungsenergie. Man muß dazu das
spha¨risch symmetrische Strahlungstransportproblem in den a¨ußeren Schichten des
Sterns und in der zirkumstellaren Staubhu¨lle lo¨sen.
Aus den Momentengleichungen fu¨r die Strahlungsintensita¨t kann man zu einer Na¨he-
rung fu¨r den Temperaturverlauf gelangen (Lucy [1971], [1976]).
Das Momentengleichungssystem ist
1
r2
∂
∂r
r2Hν = −κabsν Jν −
∑
i
κabsiν Bν(Ti) . (3.33)
und
∂Kν
∂r
+
3Kν − Jν
r
= −κextν Hν . (3.34)
Jν , Hν und Kν sind das 0., 1. und 2. Moment der Strahlungsintensita¨t. κi sind die
Absorptionskoeffizienten der einzelnen Teilchensorten und Ti die Temperatur der
Staubsorten.
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Mit dem folgenden Ansatz fu¨r die Winkelverteilung
Iν(r, µ) =
{
I+ν (r) fu¨r µ ≥ µ∗
I−ν (r) fu¨r µ < µ∗
, (3.35)
wobei
µ∗ = cos Θ∗ =
√
1−
(
R∗
r
)2
(3.36)
ist, lassen sich die Momente berechnen. Es gilt
Jν =
1
2
[I+ν + I
−
ν ]−
µ∗
2
[I+ν + I
−
ν ] (3.37)
und
Hν =
1
4
[I+ν − I−ν ](1− µ2∗) . (3.38)
Man kann diese Gleichungen nach I+ν und I
−
ν auflo¨sen.
Fu¨r Kν gilt
Kν =
µ3∗ + 1
6
I−ν +
1− µ3∗
6
I+ν . (3.39)
Nach Einsetzen von I+ν und I
−
ν ergibt sich
Kν =
1
3
Jν +
2
3
µ∗Hν . (3.40)
Diese Beziehung kann als Abschlußbedingung zur Lo¨sung der Momentengleichung
verwendet werden.
Mit (3.40) lassen sich die Momentengleichungen wie folgt umformen
1
r2
∂
∂r
r2Hν = −κabsν Jν −
∑
i
κabsiν Bν(Ti) (3.41)
und
1
3
∂
∂r
Jν +
2
3
∂
∂r
µ∗Hν +
2
r
µ∗Hν = −κextν Hν . (3.42)
Man definiert eine neue Tiefenvariable τL
dτL
dx
= −R∗〈κ〉H
x2
(3.43)
mit folgender Randbedingung
lim
r→∞
τL(r) = 0 . (3.44)
Diese beschreibt den simultanen Einfluß von Extinktion und geometrischer Verdu¨n-
nung auf das Strahlungsfeld.
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Die frequenzintegrierten Gleichungen (3.41) und (3.42) ko¨nnen unter der Annahme
von Strahlungsgleichgewicht und Verwendung der Gro¨ße τL integriert werden. Fu¨r
die mittlere Strahlungsintensita¨t ergibt sich schließlich
J(r) = 2H0
[
1− µ∗ + 3
2
τL(r)
]
(3.45)
wobei
H0 =
σT 4∗
4pi
(3.46)
ist, unter Beru¨cksichtigung der Randbedingung
lim
r→∞
J(r) = 0 . (3.47)
Nach Definition gilt im Strahlungsgleichgewicht
κabsB
σT 4
pi
= κabsJ J . (3.48)
Aus (3.45) kann man jetzt die Temperaturverteilung im Strahlungsgleichgewicht
bestimmen
T 4(r) =
1
2
T 4∗
[
1− µ∗(r) + 3
2
τL(r)
]
κabsJ
κabsB
. (3.49)
Diese Gleichung legt die Temperaturschichtung fest.
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4. Staubkondensation in
S-Sternen
Staubbildung in M- und C-Sternen ist schon fru¨her ausfu¨hrlich untersucht worden (
siehe z.B. die review-Artikel von Gail & Sedlmayr [1998a] fu¨r M-Sterne und Cherch-
neff [1998] fu¨r C-Sterne). Das Problem der Staubbildung in S-Sternen wird in diese
Arbeit erstmals untersucht.
4.1 Sterneigenschaften auf dem AGB
4.1.1 Einfu¨hrung
In der Endphase ihrer Entwicklung werden die meisten Sterne zu effizienten Staubfa-
briken. Sterne mit kleiner oder mittlerer Masse (Anfangsmasse M∗ ≤ 8M ) verlie-
ren, als Riesensterne auf dem AGB den Großteil ihrer Masse in einem massereichen
Sternwind und bilden optisch sehr dicke Staubhu¨llen. Massereiche Sterne mit ei-
ner Anfangsmasse von M ≤ 25M erreichen den RGB, bevor sie als Supernova
explodieren. Sie verlieren in ihrer Entwicklung als Superriesen auf dem RGB einen
wesentlichen Teil ihrer Masse durch einen massereichen, ku¨hlen Sternwind und bil-
den optisch sehr dicke Staubhu¨llen, nachdem sie bereits in ihrer vorherigen Entwick-
lung als O- oder B-Sterne ohne Bildung von Staub einen wesentlichen Massenverlust
durch einen heißen Sternwind erlitten haben.
Die Elementmischung in den Sternwinden von AGB-Sternen ist entweder reich an
Sauerstoff (M-Sterne) oder Kohlenstoff (C-Sterne) und hat in einigen wenigen Fa¨llen
beinahe gleiche Ha¨ufigkeiten von O und C (S-Sterne). Bei RGB-Sternen ist die
Elementmischung immer sauerstoffreich. Abha¨ngig von dem Kohlenstoff-Sauerstoff-
Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis sind die Staubmischungen, die sich im Sternwind ku¨hler Rie-
sensterne bilden, ganz unterschiedlich.
Der Staub ist eine Mischung aus verschieden Mineralpartikeln, die im ausstro¨menden
Gas kondensieren. Die Zusammensetzung der Kondensate ha¨ngt von der Element-
zusammensetzung der Sternoberfla¨che ab.
Entsprechend der Zugeho¨rigkeit zu den drei vo¨llig verschiedenen spektralen Erschei-
nungen von ku¨hlen Sternen, auf welchen die Klassiffkation als Spektraltyp M, S
oder C basiert, werden drei vo¨llig verschiedene chemische Zusammensetzungen der
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Sternoberfla¨chen beobachtet. Die wesentliche, fu¨r die verschiedenen Spektren in M-,
S oder C-Sternen verantwortliche Eigenschaft ist das Verha¨ltnis der Sauerstoff- und
Kohlenstoffsha¨ufigkeiten (Fujita, Warner [1968]). M-Sterne haben ein C/O-Verha¨lt-
nis < 1. In diesen Sternen kondensieren sauerstoffhaltige Staubpartikel wie Mg-Fe-
Silikate, Ca-Al-Verbindungen, metallisches Eisen, und andere Minerale (Grossman
[1972]). In C-Sternen ist das C/O-Verha¨ltnis > 1, dies erlaubt die Kondensation von
Kohlenstoffruß , SiC, Sulfiden, und Nitriden (Lattimer et al. [1978]). S-Sterne haben
etwa gleiche Sauerstoff-Kohlenstoff-Ha¨ufigkeiten und unterscheiden sich in den che-
mischen Eigenschaften von M- und C-Sternen. Es gibt zwei Klassen von S-Sternen.
Intrinsische S-Sterne sind thermisch pulsende Sterne auf dem AGB. Extrinsische S-
Sterne sind die Sekunda¨rkomponente in einem Doppelsternsystem, in dem sich die
Prima¨rkomponente bereits in einen Weißen Zwerg entwickelt und dabei das Stadium
einer C-Sterns durchlaufen hat. Durch Massentransfer hat die Sekunda¨rkomponente
S-Stern Ha¨ufigkeiten angenommen.
4.1.2 Der M-S-C-U¨bergang
Sterne mit Anfangsmassen zwischen 2 ≤ M∗ ≤ 8M auf der Hauptreihe erreichen
am Ende ihrer Lebensdauer schließlich den AGB, wo sie zu regelrechten
”
Staubfabri-
ken“ werden. Anfangs haben diese Sterne die Standard-Elementzusammensetzung.
Durch den ersten und zweiten
”
dredge up“ auf dem RGB und fru¨hen AGB nimmt
die He- nur etwas und die H-Ha¨ufigkeit wesentlich zu, wa¨hrend die C-Ha¨ufigkeit ab-
nimmt. Die A¨nderung dieser Ha¨ufigkeiten beeinflußt nicht die Ha¨ufigkeiten der fu¨r
die Kondensation von Staub wichtigen Elemente. Die Sterne beginnen am oberen
Ende des AGB das thermische Pulsen, nach einigen Pulsen beginnt die A¨nderung der
Ha¨ufigkeiten auf der Oberfla¨che aufgrund des
”
third dredge up, wodurch Produkte
der H- und He-Brennzone in die Konvektionszone hochgemischt werden.
Am wichtigsten ist der schrittweise Anstieg der Kohlenstoffha¨ufigkeit nach jedem
thermischen Puls in der Zentralzone, von C/O≈ 0.4 bis auf C/O> 1, wodurch der
Stern zum Kohlenstoffsstern wird. Wenn C/O ≈1 ist, erscheint der Stern als S-
Stern. Sterne mit ho¨herer Masse erfahren eine gro¨ßere Anzahl von Pulsen mit einer
kleineren Erho¨hung des C/O-Verha¨ltnisses nach jedem Puls als Sterne mit kleinerer
Masse. Diese Sterne werden fu¨r eine gewiesse Zeit S-Sterne, bis sie sich zu C-Sternen
entwickeln.
Das
”
third dredge up“ a¨ndert auch die Ha¨ufigkeiten einiger anderer Elemente, die
He- und Ne-Ha¨ufigkeit und die Ha¨ufigkeiten der s-Prozess Elemente nehmen z.B.
zu. Dies hat aber keine Konsequenz fu¨r die Staubproduktion.
Sterne mit Massen zwischen 4...5M und 8M erfahren das ”
hot bottom“ brennen,
bei dem der im
”
third dredge up“ hochgemischte Kohlenstoff an der Untergrenze
der Konvektionszone im CN-Zuklus in 14N umgewandelt wird. Diese Sterne werden
deswegen keine C-Sterne (Lattanzio & Forestini [1999]) und wahrscheinlich auch
nicht S-Sterne.
Wenn das
”
hot bottom“ brennen mo¨glich ist, dann hat das in Verbindung mit dem
”
third dredge up“ erhebliche Konzequenzen auf die Entwiclung der chemischen Zu-
sammensetzung der Hu¨lle und des Materials, das bei den Massenverlustprozessen
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Tabelle 4.1: Elementha¨ufigkeiten fu¨r das Sonnensystem (Anders & Grevesse [1989]
and Grevesse & Noels [1993]) und Ha¨ufigkeiten fu¨r Sterne auf dem asymptotischen
Riesenast.
El.  AGB
M M S C
He 9.75 10−2 1.04 10−1 1.04 10−1 1.04 10−1
C 3.55 10−4 2.33 10−4 6.87 10−4 8.24 10−4
N 9.33 10−5 2.52 10−4 2.52 10−4 2.52 10−4
O 7.41 10−4 6.87 10−4 6.87 10−4 6.87 10−4
Mg 3.85 10−5 3.85 10−5 3.85 10−5 3.85 10−5
Si 3.58 10−5 3.58 10−5 3.58 10−5 3.58 10−5
S 1.85 10−5 1.85 10−5 1.85 10−5 1.85 10−5
Ti 8.60 10−8 8.60 10−8 8.60 10−8 8.60 10−8
Fe 3.24 10−5 3.24 10−5 3.24 10−5 3.24 10−5
Zr 4.09 10−10 4.09 10−10 4.09 10−9 8.00 10−9
abgeworfen wird. Bei massereichen Sternen auf dem AGB ha¨ngt die C-Ha¨ufigkeit
von der Konkurrenz zwischen
”
third dredge up“ und
”
hot bottom“ brennen ab.
Sterne mit M∗ < 2M auf der Hauptreihe erreichen ebenfalls am Ende ihrer Le-
bensdauer den AGB und bilden dort Staub, doch sie verlieren ihre a¨ußere Hu¨lle ehe
sie zu C-oder S-Sternen.
4.1.3 Ha¨ufigkeit der Elemente
Die fu¨r S-Sterne charakteristischen Elementha¨ufigkeiten entstehen wa¨hrend der Ent-
wicklung von Sternen mit Anfangsmassen zwischen ca. 2 M und 4 M.
Die Tabelle 4.1 zeigt die im Modell verwendeten Elementha¨ufigkeiten. Die erste
Spalte zeigt die Standardha¨ufigkeiten. Die zweite Spalte zeigt die gescha¨tzte durch-
nittliche Ha¨ufigkeit einiger wichtiger Elemente fu¨r Sterne mit PopI Metallizita¨t im
Zeitpunkt des Beginns Staubproduktion.
Die Spalten 3 und 4 zeigen die gescha¨tzten Ha¨ufigkeiten fu¨r S- und C-Sterne. Fu¨r
die Elemente He, C, O und H sind die normalen Ha¨ufigkeiten (Anders & Grevesse
[1989] und Grevesse & Noels [1993]) entsprechend den Verha¨ltnissen, die sich fu¨r
die A¨nderungen der Ha¨ufigkeiten in der Atmospha¨re des Sterns bei der Entwicklung
von der Hauptreihe bis zum fru¨hen AGB ergeben, skaliert. Die A¨nderungen sind aus
Modellrechnungen von Schaller et al. [1992] fu¨r die Entwicklung von Sternen kleiner
und mittlerer Masse entnommen. Die Ergebnisse stimmen mit den beobachteten
durchnittlichen Ha¨ufigkeiten in AGB Sternen u¨berein (Smith & Lambert [1990]).
Die Mg- und Si-Ha¨ufigkeiten fu¨r M-, S-, und C-Sterne in Tabelle 4.1 stammen aus
Anders & Grevesse [1989]. Diese sind nicht wirklich representativ fu¨r die durchnittli-
che kosmische Ha¨ufigkeit, bei der das fu¨r die Staubbildung wichtige Mg/Si-Verha¨lt-
niss etwas ho¨her liegt (Edwardsson et al.[1993], Snow & Witt [1996], Ferrarotti
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& Gail [2002]). Die Abha¨ngigkeit der Staubbildung in Mg-armen Sternen wird in
Kapitel 5 behandelt. Fu¨r die schweren Elemente, von Na bis Fe, werden die Stan-
dardha¨ufigkeiten verwendet.
4.1.4 Beobachtete Staubeigenschaften
Intrinsische S-Sterne haben eine zirkumstellare Staubhu¨lle. Nur sie befinden sich
auf dem AGB. Extrinsische S-Sterne zeigen keine zirkumstellare Hu¨lle (Jorissen et
al.[1993]) und sind hier ohne interesse.
S-Sterne zeigen im Infrarotbereich auf dem Untergrund einer kontinuierlichen Emis-
sion auch breite Emissionsbanden von Silikatstaub und in einigen Fa¨llen von SiC-
Staub.
4.1.5 Massenverlust und Windgeschwindigkeit auf dem AGB
Praktisch alle Sterne verlieren Masse durch einen Sternwind. Die Rate dieses Mas-
senverlustes ha¨ngt stark von der Leuchtkraft und von der Temperatur der Stern-
oberfla¨che ab. Die Massenverluste von S-Sternen sind aus Beobachtung der CO
Mikrowellenlinien abgeleitet z.B. von Jorissen & Knapp [1998] und Groenewegen
& de Jong [1998]. Die beobachteten Massenverlustraten in intrinsischen S-Sternen
liegen zwischen 10−7 und 10−5 Ma
−1. Die Windgeschwindigkeiten sind ebenfalls
aus Beobachtungen von CO-Linien bestimmt, sie liegen in dem Bereich von v=5 bis
20 km s−1 (Jorissen & Knapp [1998] und Groenewegen & de Jong [1998]).
4.1.6 Stellare Parameter
Kerschbaum [1999] und Kerschbaum & Hron [1996] modellierten mit einigem Erfolg
die globale Struktur der spektralen Energieverteilung von Sternen auf dem AGB
mit einer Staubhu¨lle durch zwei Schwarzko¨rper-Energieverteilungen, eine fu¨r den
Zentralstern und eine zweite fu¨r die Hu¨lle. Die ermittelte Schwarzko¨rpertemperatur
dieser Sterne betra¨gt fu¨r S-Sterne um die 2500 K. Dies ist konsistent mit den Er-
gebnissen von van Belle et al. [1997]. In den hier gemachten Modellrechnungen wird
das stellare Strahlungsfeld durch das eines Schwarzko¨rpers der Temperatur von 2500
K gena¨hert. Basierend auf Hipparchos Parallaxen wurden die stellaren Leuchtkra¨fte
fu¨r eine ganze Reihe galaktischer S-Sterne von Van Eck et al. [1998] bestimmt. Sie
fanden heraus, dass fu¨r die meisten Sterne 5×103L < L∗ < 104L gilt. Dies stimmt
mit den Erkenntnissen von van Belle et al. [1997] und der Position von S-Sternen aus
der Magellanschen Wolke im HR-Diagramm (Lloyd Evans [1984]) u¨berein. In den
Modellrechnungen wird der in theoretischen Modellrechnungen fu¨r zirkumstellare
Staubhu¨llen kanonische Wert von L∗ = 10
4L verwendet. Das liegt an der oberen
Grenze des beobachteten Bereichs fu¨r reale Sterne. Geringere Leuchtkra¨fte wu¨rden
auf geringere Grade von Kondensation und kleinere Expansionsgeschwindigkeiten
fu¨hren.
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4.2 Zusammensetzung der Gasphase in chemischen Gleich-
gewicht
Aus den Atomen und Moleku¨len der Gasphase kondensiert Staub. Die chemische
Zusammensetzung der Gasphase bestimmt die Art von Teilchen, welche fu¨r die Pro-
zesse der Staubkondensation und die chemischen Reaktionen zur Verfu¨gung stehen.
Die Chemie der Gasphase ist daher der Ausgangspunkt der Betrachtungen zur Kon-
densation von Staubteilchen.
Die Struktur der a¨ußeren Schichten bei spa¨tem Riesen ist ziemlich komplex da diese
Sterne sich in einer Region des HRD befinden, in der der AGB durch ein Instabi-
lita¨tsgebiet verla¨uft (z.B. Wood [1990a, 1990b], Gautschy & Saio [1995], Xiong et al.
[1998]). Die Sterne pulsieren und durch ihre a¨ußere Hu¨lle laufen Stoßwellen. Im Fol-
genden werden alle Probleme, die aus einer mo¨glichen Nicht-Gleichgewichtschemie
der Gasphase in den Stoßwellen stammen, vernachla¨ssigt.
Die Zusammensetzung einer Festko¨rper-Gas-Mischung im chemischen Gleichgewicht
bei dem M-S-C- U¨bergang wird berechnet. Das Ziel ist, die ha¨ufigsten Moleku¨le in
der Gasphase zu bestimmen, die fu¨r die Kondensationsprozesse zur Verfu¨gung ste-
hen, und die stabilsten Festko¨rper, welche mo¨gliche Kandidaten fu¨r die Kondensati-
on in Sternwind sind. Die Ergebnisse werden in das Nicht-Gleichgewichtsmodell der
Staubkondensation in ku¨hler Gasausstro¨mung eingehen.
4.2.1 Chemisches Gleichgewicht
Ein thermodynamisches System besitze die Temperatur T , die innere Energie U ,
nehme das Volumen V ein und stehe unter dem Druck p. Befindet sich das System
im Gleichgewicht, so genu¨gen seine stoﬄiche Zusammensetzung und zwei Zustands-
gro¨ßen, um den Zustand vo¨llig zu bestimmen.
Ein System ist bei vorgegebenem Druck und festgehaltener Temperatur im Gleichge-
wicht, wenn die freie Enthalpie den kleinsten Wert hat. Die Gleichgewichtsbedingung
bei fester Temperatur und festem Druck lautet
dG = −S dT + V dp + µi dNi = 0 . (4.1)
Nach Definition gilt fu¨r die freie Enthalpie
G = U − TS + pV = H − ST . (4.2)
S ist die Entropie des Systems und H = U +pV ist die Enthalpie. Die freie Enthalpie
wird auch Gibbs-Potential genannt. Nach (4.1) gilt
µi =
(
∂G
∂Ni
)
T,p
. (4.3)
µi ist das entsprechende chemische Potential und entspricht der Energie, die no¨tig
ist, um dem System ein Teilchen der Sorte i hinzuzufu¨gen. Ni ist die Teilchenzahl
einer Teilchensorte mit dem Index i. Die Beziehung
G(T, p,Ni) =
∑
i
Ni µi(T, p) (4.4)
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wird als verallgemeinerte Gibbs-Duhem-Relation bezeichnet.
Das Gleichgewicht einer chemischen Reaktion in Gasen wird durch das Massen-
wirkungsgesetz bestimmt. Zwischen den Bestandteilen eines Gasgemisches sei eine
chemische Reaktion ∑
i
νiAi = 0 (4.5)
mo¨glich. Ai steht fu¨r die Teilchensorten und νi ist der sto¨chiometrische Koeffizient
der Teilchensorte i. Die νi geben an, wie viele Mole der Substanz Ai an der Reaktion
beteiligt sind.
La¨uft die Reaktion nach dem Schema (4.5) ab, d.h. erzeugt sie νi Mole der Stoffart
Ai, so entstehen
dNi = νi dk (4.6)
Mole der Stoffart Ai, wenn die Reaktion um dk fortschreitet. Der Parameter k be-
schreibt die Freiheit des Systems zu Reaktionen in der einen oder anderen Richtung.
An dk knu¨pft sich also der Zuwachs der freien Enthalpie. Bei gegebenem T und p
ist das Gleichgewicht durch das Minimum von G bestimmt. Daher muß
dG
dk
=
∑
i
∂G(T, p,Ni)
∂Ni
νi = 0 (4.7)
gelten. Aus den Gleichungen (4.4) und (4.7) folgt∑
i
µi νi = 0 . (4.8)
4.2.2 Berechnung der chemischen Gleichgewicht
Die chemische Zusammensetzung einer Mischung, in der außer der Gasphase auch
Kondensate auftreten, berechnet man aus zwei Gleichungssa¨tzen:
• Das Massenwirkungsgesetz fu¨r jede einzelne Substanz, und
• die Nebenbedingungen fu¨r die Ha¨ufigkeit der Elemente.
Fu¨r jede gasfo¨rmige oder feste chemische Verbindung der Form AiBjCk, ... ist die
Gleichung fu¨r die Bildung der Substanz aus den freien Atomen A, B, C, ... gegeben
durch
iA + jB + kC... −→ AiBjCk... . (4.9)
Im chemischen Gleichgewicht gilt
aAiBjCk...
piAp
j
Bp
k
C...
= e−
P
i ∆Gi/RT = Kp(T ) , (4.10)
wobei aAiBjCk... die Aktivita¨t des Stoffs AiBjCk... ist. ∆G ist die A¨nderung der
freien Enthalpie bei der Reaktion (4.9). pA, pB, pC, ... sind die Partialdrucke der
freien Atome der Elemente A, B, C... in der Gasphase.
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Fu¨r ideale Gase sind die Aktivita¨ten aAiBjCk... gleich den Partialdrucken pAiBjCk...
im chemischen Gleichgewicht (Atkins [1994]) und wir haben
pAiBjCk... = p
i
Ap
j
Bp
k
C...e
−∆G/RT (Moleku¨le) . (4.11)
Wenn man jeweils den Partialdruck pA, pB, pC, ... der freien Atome bestimmt hat,
ist der Partialdruck aller Moleku¨le in der Mischung durch die Gleichung (4.11) be-
stimmt.
In dem Fall, dass Kondensate auftreten, ist die Aktivita¨t gleich eins (Atkins [1994]).
Dann gilt:
1 = piAp
j
Bp
k
C...e
−∆G/RT (Festko¨rper) . (4.12)
Die Gleichung (4.12) definiert in einem Zustand chemischen Gleichgewichts eine
Relation zwischen den Partialdrucken der freien Atome, welche bei der Bildung
jeder der existierenden Kondensate involviert sind.
Fu¨r die Festko¨rper, die fu¨r die gegebene Elementmischung, Druck und Temperatur
nicht stabil sind, ist die Aktivita¨t
aAiBjCk... < 1 . (4.13)
Im Gleichgewichtszustand ist die Aktivita¨t der mo¨glichen Kondensate gleich eins;
ist sie kleiner als eins, dann kondensiert die Substanz nicht.
Fu¨r jeden Festko¨rper, der in einer gegebenen Elementmischung kondensiert, wird ein
Kondensationsgrad f definiert. f wird definiert als der Bruchteils der Kerne eines
Elements, das fu¨r die Kondensation eines Festko¨rpers notwendig ist, z.B. Si bei den
Silikaten.
Die Nebenbedingungen fu¨r die Erhaltung der Ha¨ufigkeiten der Elemente lauten:
PH
(
k −
∑
alle Festko¨rper l
mit Element k
νk,lfll
)
=
∑
alle Moleku¨le j
mit Element k
νk,jpj , (4.14)
wobei PH der fiktive Partialdruck aller H-Kerne ist. νk,l ist die Anzahl der Atome
des Elements k in dem Festko¨rper l pro Formeleinheit der Substanz, das fu¨r die
Definition von f verwendet wird, und l ist die Ha¨ufigkeit dieses Elements relativ
zu H. νk,j ist die Anzahl der Atome des Elements k, die in dem Moleku¨l j enthalten
sind. Der Partialdruck pj der Moleku¨le ist durch die Gleichung (4.11) gegeben. Der
gesamte Druck ist gegeben durch
p =
∑
alle
Moleku¨le i
pi . (4.15)
Die Gleichungen (4.14) und (4.15) und noch eine Gleichung der Art (4.12) fu¨r jeden
Festko¨rper sind K +1 Gleichungen fu¨r die K +1 Unbekannten pA, pB, pC... und PH.
Gesucht ist eine Lo¨sung, die fu¨r jedes der Kondensate die Bedingungen
• a = 1 und f ≥ 0,
• oder f = 0 und a < 1
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Tabelle 4.2: Bei der Modellrechnung beru¨cksichtigte Moleku¨le.
Element Moleku¨le
H H, H2
C C, CH4, C2, C2H, C2H2
O O, OH, H2O, CO, CO2
N N, N2, CN, HCN, NH3, AlN
Si Si, SiO, SiC, SiC2, Si2C, Si2C2, SiS, SiH
S S, CS, HS, H2S, AlS, FeS, CaS
Al Al, AlO, AlOH, Al2O, AlH, AlCl
Mg Mg, MgO, MgH, MgS
Fe Fe, FeO, Fe(OH)2, FeH, AlFe, FeSi
Ca Ca, CaOH, Ca(OH)2, CaF, CaF2
Na Na, NaH, NaCl
Cr Cr, CrH, CrO, CrO2, CrO3
Mn Mn, MnO, MnH, MnS
K K, KO, KH, KOH
Ti Ti, TiO, TiO2, TiC2, TiC4, TiS
V V, VO, VO2
Zr Zr, ZrO, ZrC2, ZrC4, ZrCl, ZrS, ZrN
Cl Cl, HCl, CaCl, CaCl2, TiCl, TiOCl
F F, HF, TiF, TiF2, AlOF
erfu¨llt. Diese Gleichungen sollen fu¨r eine gegebene Temperatur T und gegebenen
Druck P gelo¨st werden.
Wasserstoff H und Helium He sind bei einer normalen Elementmischung die beiden
ha¨ufigsten Elemente. Deswegen kann das Problem des chemischen Gleichgewichts
einer H-He-Mischung getrennt von allen anderen Elementen fu¨r sich allein gelo¨st
werden.
Bei niedriger Temperatur und niedrigen Druck sind H, He und H2 die ha¨ufigsten
Teilchen in der Gasphase. Der Partialdruck pH und die Hilfsgro¨ße PH werden aus
den Gleichungen (4.14), (4.15) und (4.10) wie folgt berechnet:
p = pH + p
2
HKp(H2) + pHe (4.16)
PH = pH + 2p
2
HKp(H2) (4.17)
PHHe = pHe (4.18)
Die Lo¨sung fu¨r pH und PH wird fu¨r alle anderen Elemente in den Gleichungen (4.14)
verwendet.
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Die A¨nderung der freien Enthalpie ∆G kann mit den Methoden der statistischen
Mechanik aus den Bindungsenergien und Energiezusta¨nden der Teilchen berech-
net werden. In dieser Arbeit werden die Polynomapproximationen von Sharp und
Hu¨bner [1990] verwendet. Diese wurden fu¨r einige zusa¨tzliche Moleku¨le durch Poly-
nomapproximationen aus Tsuji [1973] erga¨nzt. Fu¨r einige Moleku¨le und Festko¨rper,
die nicht in Sharp & Huebner gelistet sind, wurde die Polynomapproximation aus
JANAF-Tabelle-Daten (Chase et al. [1985]) oder Barin ([1992]) berechnet. Die Er-
gebnisse fu¨r einige Fe-Si-Verbindungen sind in Anhang B gegeben. Die Tabelle 4.2
zeigt die im Modell beru¨cksichtigten Moleku¨le.
4.2.3 Chemie der Gasphase
Im Folgenden wird die Zusammensetzung der Gasphase bei dem M-S-C U¨bergang
untersucht, um die ha¨ufig auftretenden Moleku¨le, die fu¨r Kondensation und Wachs-
tum des Staubs unter Nicht-Gleichgewichtsbedingung verantwortlich sein ko¨nnen,
zu bestimmen.
In dieser Berechnung wurden 19 ha¨ufige Elemente und ihre ca. 100 ha¨ufigsten sta-
bilen Moleku¨le beru¨cksichtigt. Die Festko¨rper sind zuerst nicht einbezogen.
Die molekulare Zusammensetzung der Gasphase wurde bei einem Druck von P =
10−4 dyn cm−2 und in einem Temperaturbereich zwischen 600 ≤ T ≤ 1600 K
berechnet. Dieser Temperaturbereich und dieser Druck sind charakteristisch fu¨r die
die Bedingungen, unter denen im Sternwind Roter Riesen Kondensation erwartet
werden kann.
Die Abbildung (4.1) zeigt die A¨nderung der Moleku¨lha¨ufigkeiten der wichtigsten
Moleku¨le mit wachsender C/O-Ha¨ufigkeit in der U¨bergangsregion zwischen M- und
C-Sternen fu¨r T = 1000, 1200 und 1600 K und einen Druck von P = 10−4 dyn cm−2.
Die Abbildung (4.1) zeigt, dass fu¨r niedrige Temperaturen eine drastische A¨nderung
der Zusammensetzung der Gasphase stattfindet, und zwar fu¨r die folgende kritische
Kohlenstoffha¨ufigkeit:
C,crit = O − Si + S . (4.19)
Fu¨r die in Tab. 4.1 gegebenen Elementha¨ufigkeiten entspricht dies
C,crit
O
= 0.975 . (4.20)
Fu¨r diese bestimmte C/O-Ha¨ufigkeit sind die Elemente C, O, Si, und S praktisch
vollsta¨ndig in CO, SiO und SiS gebunden. Fu¨r C = C,crit existieren keine anderen
ha¨ufigen Verbindungen dieser Elemente. Der Grund dafu¨r ist die hohe Bindungs-
energie dieser drei Moleku¨le (CO: 1076.5, SiO: 799.6, SiS: 623 kJmol−1, siehe auch
Abb. (4.2)). Nur N2 Moleku¨le (nicht in der Abb. zu sehen) haben eine vergleichbare
Bindungsenergie (945.3 kJmol−1), so ist der Stickstoff fast vollsta¨ndig in diesem
Moleku¨l gebunden.
Wenn die Kohlenstoffha¨ufigkeit unter der kritischen Ha¨ufigkeit C,crit liegt, so steht
ein Teil des Sauerstoffs zur Bildung sauerstoffhaltiger Moleku¨le zur Verfu¨gung, wa¨h-
rend im umgekehrten Fall etwas Kohlenstoff u¨brig bleibt, welcher kohlenstoffhaltige
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Abbildung 4.1 A¨nderung der Moleku¨lha¨ufigkeiten der wichtigsten Moleku¨le mit wachsender C/O-
Ha¨ufigkeit fu¨r T = 1000K (oben), T = 1200K (unten) und einen Druck von P = 10−4 dyn cm−2.
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Abbildung 4.2 A¨nderung der Moleku¨lha¨ufigkeiten der wichtigsten Moleku¨le mit wachsender C/O-
Ha¨ufigkeit fu¨r T = 1600K und einen Druck von P = 10−4 dyn cm−2.
Moleku¨le bildet. Deshalb na¨hert sich mit ansteigendem |C − C,crit| die Molekular-
zusammensetzung den Standardzusammensetzungen von M- oder C-Sternen an.
Fu¨r Temperaturen von ca. 1600 K findet die A¨nderung der Zusammensetzung der
Gasphase in der U¨bergangsregion zwischen M- und C-Sternen nicht fu¨r C = C,crit,
sondern fu¨r eine etwas niedrigere Kohlenstoffha¨ufigkeit von C = O− Si (=0.948O
fu¨r die Elementha¨ufigkeiten gegeben in der Tab. 4.1 statt, wie man in Abb. (4.2)
sehen kann.
Der Grund dafu¨r ist die etwas niedrigere Bindungsenergie von SiS zu Vergleich mit
CO und SiO. Die SiS Moleku¨le verschwinden oberhalb T ≈ 1600K. Dann ist das
ganze Si in SiO gebunden bis zu der Temperatur, bei der SiO verschwindet.
Innerhalb der Sternenphotospha¨re sind Temperatur und Druck sehr viel ho¨her als in
der Staubhu¨lle. Die A¨nderung der Ha¨ufigkeiten einiger ha¨ufig vorkommender, wichti-
ger Moleku¨le, mit der A¨nderung des C/O-Verha¨ltnisses, ist zum Vergleich aufgezeigt
in Abb. (4.3) fu¨r T = 2500 K und P = 102 dyn cm−2. Das entspricht genau den von
Scalo [1974] aufgezeigten Ergebnissen. Der U¨bergang von Sauerstoff- zu Kohlenstoff-
dominierter Chemie geschieht bei C ≈ O. Der Wechsel der chemischen Zusammen-
setzung in der Sternenatmospha¨re ereignet sich wesentlich sanfter als in der zirkum-
stellaren Kondensationszone und bei einem gro¨ßeren Kohlenstoff:Sauerstoffanteil als
in der Staubbildungsschicht.
Insbesondere verschwinden die letzten Sauerstoff tragenden Moleku¨le mit zuneh-
mendem C/O-Anteil und die ersten Kohlenstoff tragenden Moleku¨le erscheinen in
der Sternenatmospha¨re innerhalb eines kleinen Intervalls (0.99 . . . 1.01) des C/O-
31
4.3. Kondensation im chemischen Gleichgewicht
Abbildung 4.3 A¨nderung der Moleku¨lha¨ufigkeiten der wichtigsten Moleku¨le mit wachsender C/O-
Ha¨ufigkeit fu¨r T = 2500K und einen Druck von P = 102 dyn cm−2.
Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis bei ca. C = O. Das gilt speziell fu¨r die diagnostisch wichtigen
ZrO, C2 und CN-Moleku¨le (Scalo & Ross[1976]). Der Bereich C/O= 0.99...1.01
ist der Bereich des C/O-Verha¨ltnisses, wo Sterne als Spektraltyp SC klassifiziert
werden. Liegen die C/O-Verha¨ltnisse bei ≈ 0.95 zu ≈ 0.99, wird der Stern als
Spektraltyp S bezeichnet aufgrund der Vorherrschaft von ZrO u¨ber TiO (Scalo &
Ross[1976]). Fu¨r die S-Sterne gibt es offensichtlich einen Bereich im C/O-Verha¨lt-
niss C,crit<∼ C<∼ O, bei dem die atmospha¨rische Zusammensetzung des Sterns nur
etwas reduzierte Ha¨ufigkeiten der Sauerstoff tragende Moleku¨le aufweist und Koh-
lenstoff tragenden Moleku¨le noch nicht vorhanden sind, wa¨hrend die Chemie in der
staubbildenen Schicht (insofern, als die Gleichgewichtschemie in diesem Bereich an-
gewandt werden kann) definitiv kohlenstoffreicher Natur ist, wie das bei Sternen mit
den Spektraleigenschaften von Kohlenstoffsternen der Fall ist.
4.3 Kondensation im chemischen Gleichgewicht
Die Diskussion bezu¨glich Staubkondensation in der Ausstro¨mung von S-Sternen be-
ginnt mit der Behandlung des Themas Gleichgewichtskondensation fu¨r die Element-
mischung in S-Sternen wie in Tabelle 4.1 definiert. Diese Mischung unterscheidet sich
von der kohlenstoff- oder sauerstoffreichen Elementmischung, fu¨r welche in astro-
physikalischen Zusammenha¨ngen das Festko¨rper-Gas-Phasen-Gleichgewicht disku-
tiert wurde: Grossman [1972], Lattimer, Schramm & Grossman [1978], Saxena &
Ericksson [1986], Sharp & Huebner [1990], Lodders & Fegley [1995], Sharp & Was-
serburg [1995], nur um einige der vielen Abhandlungen zu diesem Thema zu nennen.
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Fu¨r weitere Referenzen zu dem Thema Gleichgewichts-Studien s. Lodders & Fegley
[1997, 1999].
Die Staubbildung bei der Entwicklung der Sterne ist ein Prozeß, der unter Bedingun-
gen stattfindet, die weit von thermischen Gleichgewichtsbedingungen entfernt sind.
Man kann nicht erwarten, dass genau die Festko¨rpermischung in deren Umgebung
kondensiert, wie sie sich aus der Gleichgewichtschemie ergibt. Kondensationstempe-
raturen in der Ausstro¨mung ko¨nnen erheblich von den Kondensationstemperaturen
im chemischen Gleichgewicht abweichen. Nichtsdestotrotz ist es sehr aufschlussreich,
die mo¨glichen Kondensate und ihre Stabilita¨tsgrenzen durch solche Betrachtungen
zu bestimmen, da dies hilft, die wenigen Festko¨rper, die aller Voraussicht nach auf-
grund ihrer Stabilita¨t bis zu sehr hohen Temperaturen in der vorgegebenen Umge-
bung kondensieren, herauszufinden.
Gleichgewichtsberechnungen und Beobachtungen zeigen, dass Silikatverbindungen
die ha¨ufigsten Staubverbindungen in den sauerstoffreichen Sternen bilden und Koh-
lenstoffverbindungen die ha¨ufigsten in kohlenstoffreichen Sternen. Einen Eindruck,
wie die Beschaffenheit der Kondensate beim U¨bergang von M- zu C-Sternen wech-
selt, kann man sich bei Gilman [1969] und Lodders & Fegley [1995] verschaffen. Wir
betrachten nun im folgenden die Stabilita¨tsgrenzen und Gleichgewichtsha¨ufigkeiten
der wichtigen Staubspezies in dem U¨bergangsbereich zwischen M- und C-Sternen,
in dem das Kohlenstoff- und Sauerstoffmengenverha¨ltnis von C/O<1 zu C/O>1
wechselt.
In den unten aufgezeigten Berechnungen untersuchen wir die mo¨gliche Kondensation
von 90 Festko¨rpern unter konstanten Druckverha¨ltnissen P = 10−4dyn cm−2 bei
einer Temperatur von 600 ≤ T ≤ 1600 K. Die thermodynamischen Daten fu¨r diese
Substanzen entstammen der JANAF-Tabelle (Chase et al. [1985]), Barin [1992] und
Kubaschewski und Alcock [1983].
Die in der Berechnung beru¨cksichtigten Moleku¨le sind in der Tabelle 4.2 aufgelistet.
Die betrachteten Substanzen wurden nach folgenden Kriterien ausgewa¨hlt: (i) Der
großen Elementenha¨ufigkeit der Elemente, aus denen sie gebildet sind, und (ii) einer
hohen Verdampfungs-oder Sublimationstemperatur.
4.3.1 Kondensation von Silikaten im C < C,crit Bereich
In einer sauerstoffreichen Umgebung, korrespondierend mit Kohlenstoffha¨ufigkeiten
unterhalb der kritischen Kohlenstoffha¨ufigkeit, C,crit, definiert durch (4.19), sind
Olivin mit der Zusammensetzung Mg2xFe2(1−x)SiO4 (0 ≤ x ≤ 1), Pyroxen mit der
Zusammensetzung MgxFe1−xSiO3 (0 < x ≤ 1) und metallisches Eisen die stabilsten
Verbindungen, welche nur die ha¨ufigsten Refrakta¨ren-Elemente enthalten. Von war-
mem Staub dieser Art ausgehende Strahlung dominiert die Infrarot-Emission aus
den Staub-Hu¨llen um M-Sterne. Die Berechnung der Zusammensetzung heterogener
Gleichgewichte zeigt, dass in den M-Sternen die stabilsten Verbindungen, die aus
den ha¨ufigen Elementen C, N, O, Mg, Si, S, Fe bis zur Grenze C,crit gebildet wer-
den, vorkommen, wenn auch mit einigen bedeutenden Vera¨nderungen in Bezug auf
den Kondensationsgrad. Es werden nachfolgend die Details in der U¨bergangsregion
betrachtet.
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Abbildung 4.4 Gleichgewichtskondensation fu¨r Forsterit (durchgezogene Linie), Enstatit (gestri-
chelte Linie) und metallisches Eisen (punktierte Linie) fu¨r P = 10−4 dyn cm−2 fu¨r variierende
C/O-Verha¨ltnisse.
Im chemischen Gleichgewicht sind die Silikate nahezu eisenfrei (vergl. Saxena &
Ericksson [1986]), außer bei niedrigen Temperaturen T <∼ 500 K, unter welchen in
zirkumstellaren Hu¨llen kein chemisches Gleichgewicht existiert. Der Einfachheit hal-
ber wurden in den Berechnungen ausschließlich die eisenfreien Bestandteile Forsterit
(Mg2SiO4) und Enstatit (MgSiO3) beru¨cksichtigt. In M-Sternen kondensiert Forste-
rit bei einer geringfu¨gig ho¨heren Temperatur als Enstatit (Gail & Sedlmayr [1999]).
Dies besta¨tigt sich ebenso in der U¨bergangsregion bis zu der kritischen Kohlen-
stoffha¨ufigkeit C,crit, wenn sich C von unten an O anna¨hert. Die Abbildung (4.4)
zeigt das Ergebnis einer Gleichgewichtsrechnung zwischen Forsterit, Enstatit und
der Gasphase, ohne jedoch andere Feststoffe zu beru¨cksichtigen. Insbesondere zeigt
(4.4) die Abha¨ngigkeit des Kondensationsgrades von Forsterit und Enstatit von dem
C/O-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis in der fu¨r S-Sterne maßgeblichen U¨bergangsregion. In der
Region, in welcher Forsterit und Enstatit nebeneinander existieren, sind der Klarheit
halber nur die Stabilita¨tslinien von Enstatit dargestellt. Das Verhalten der Stabi-
lita¨tslinien von Forsterit ist komplex und fu¨r die weitere Diskussion ohne Relevanz.
Bis zu einer Kohlenstoffha¨ufigkeit von
C = O − 3Si (4.21)
(C/O=0.844 fu¨r die in Tabelle 4.1 beschrieben Elementzusammensetzung) findet
man gewo¨hnlich folgendes Bild: Olivin kondensiert zuerst und sein Kondensations-
grad steigt schnell mit Abnahme der Temperatur, bis das verfu¨gbare Magnesium
nahezu vollsta¨ndig in Forsterit gebunden ist. Hierdurch wird wegen Si ≈ Mg nur
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die Ha¨lfte des verfu¨gbaren Si konsumiert. Bei niedrigeren Temperaturen konver-
tiert Forsterit zu Enstatit bis das Si vollsta¨ndig in Enstatit und einigem Forsterit
gebunden ist. Bis zu einer durch (4.21) definierten Kohlenstoffha¨ufigkeit kann der
Silikatstaub wie in Standard-M-Sternen gebildet werden. Dies entspricht Sternen,
die -gema¨ß ihrer Spektra- als normale M-Sterne oder ho¨chstens als milde MS-Sterne
zu klassifizieren wa¨ren (Scalo & Ross [1976]).
Fu¨r Kohlenstoffha¨ufigkeiten, die die Grenze (4.21) u¨berschreiten, reicht der verfu¨gba-
re Sauerstoff (d.h. der U¨berschuß von O gegenu¨ber C) nicht aus, um den Teil des
Si, das nicht in Forsterit gebunden werden kann, in dem weniger stabilen mine-
ralischen Enstatit zu fixieren. Mit steigendem Kohlenstoff/Sauerstoff-Ha¨ufigkeits-
verha¨ltnis kondensiert ein abnehmender Teil des Si zu Enstatit. Bei einer Kohlen-
stoffha¨ufigkeit oberhalb
C = O − 2Mg (4.22)
(C/O=0.888 ist fu¨r die in Tabelle 4.1 beschrieben Elementzusammensetzung) ist
der verfu¨gbare Sauerstoff auf ein solches Maß reduziert, dass die Bildung von For-
sterit nicht mehr durch die Magnesiumha¨ufigkeit begrenzt wird. Dann wird kein
Enstatit sondern nur das stabilste Silikatmineral Forsterit in dem Ha¨ufigkeitsinter-
vall zwischen der durch (4.22) gegebenen unteren Grenze und der oberen Grenze
C,crit gebildet, mit Ausnahme des in Abb.(4.4) gezeigten kleinen Bereichs, in wel-
chem MgSiO3 stabil ist. Das u¨berschu¨ssige Magnesium, welches nicht zur Silikatbil-
dung beno¨tigt wird, bildet dann eine andere feste Verbindung, welche sich als MgS
herausstellt.
Der Sauerstoff, der in CO gebunden ist, steht fu¨r die Bildung von Silikaten nicht zur
Verfu¨gung. Der Grund dafu¨r ist die hohe Bindungsenergie des CO-Moleku¨ls. Nur
bei ziemlich niedriger Temperatur sind netto Reaktionen der Art
Si + 2Mg + 4CO + 2H2 −→ Mg2SiO4(fest) + 2C2H2
thermodynamisch gu¨nstig. Das ist fu¨r die Kondensation von Si in Forsterit und
Enstatit im chemischen Gleichgewicht bei niedriger Temperatur auf der kohlenstoff-
reichen Seite (C > crit) verantwortlich. Die Bildung von Silikaten wu¨rde, sofern dies
kinetisch mo¨glich ist, in dem stellaren Wind in einer Region auftreten, in welcher
die Kondensation von Silikaten, Kohlenstoff oder anderem Staubmaterial den Wind
bereits auf hohe U¨berschall-Ausflußgeschwindigkeiten beschleunigt hat. Die daraus
resultierende schnelle Verdu¨nnung des Windmaterials in dieser Region und die sich
ergebende geringere Teilchendichte machen die Bildung von sauerstoffhaltigen Teil-
chen unwahrscheinlich, da die Wachstumszeitskala zu lang wird. Dieser Effekt wird
in Kapitel 5 eingehender diskutiert.
4.3.2 Kondensation von Eisen und Eisenverbindungen
Solange die Temperatur ho¨her als 500 K ist und die Kondensation im Gleichgewicht
stattfindet (siehe Gail & Sedlmayr [1999] fu¨r den Fall der Nicht-Gleichgewichts-
kondensation), ist das ha¨ufige Eisen (bis auf einen kleinen Anteil) nicht in den Sili-
katen eingebunden. Aus den vielen Untersuchungen der Kondensationssequenzen ist
bekannt, dass im chemischen Gleichgewicht das Eisen als freies Metall kondensiert.
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Abbildung 4.5 Gleichgewichtskondensation fu¨r FeSi (durchgezogene Linie), festes Eisen (gepunk-
tete Linie) und Siliziumkarbid (gestrichelte Linie) fu¨r P = 10−4 dyn cm−2 und fu¨r variierende
C/O-Verha¨ltnisse.
Die Abbildung (4.4) zeigt fu¨r einen typischen Druck von P = 10−4 dyn cm−2 die
obere Stabilita¨tsgrenze von Fe bei verschiedenen Kohlenstoff-Sauerstoff-Verha¨ltnis-
sen als gepunktete Linie. Bei einem niedrigen Druck, der in zirkumstellaren Hu¨llen
vorherrscht, ist die Kondensationstemperatur geringer als die der Silikate. Solan-
ge C<∼ C,crit ha¨ngt diese Kondensationstemperatur nicht von dem Kohlenstoff-
Sauerstoff-Verha¨ltnis ab. Nahe der kritischen Kohlenstoffha¨ufigkeit C,crit fa¨llt die
Kondensationstemperatur von Forsterit unter die von Eisen, da der frei verfu¨gbare
Sauerstoff aus der Gasphase verschwindet. Bei niedrigen Temperaturen wu¨rde sich
das Eisen in FeS und in einer sauerstoffreichen Umgebung auch in Eisenoxide umwan-
deln, wie in vielen Rechnungen der Kondensationssequenzen gezeigt wurde. In Gail
& Sedlmayr [1998a] wird gezeigt, dass diese Umwandlungen aus kinetischen Gru¨nden
unter zirkumstellaren Bedingungen unwahrscheinlich sind. Aus diesem Grund wer-
den FeS und Eisenoxide nicht beru¨cksichtigt.
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4.3.3 Kondensation in dem U¨bergangsbereich zwischen C,crit und
C ≈ 1.025O
Bei Kohlenstoffha¨ufigkeiten im Bereich zwischen der kritischen Kohlenstoffha¨ufigkeit
C,crit und einer Kohlenstoffha¨ufigkeit, die ein wenig u¨ber der Sauerstoffha¨ufigkeit
liegt, wird die Chemie durch einen Mangel von Sauerstoff wie auch Kohlenstoff cha-
rakterisiert, um die in den Staubhu¨llen von M-Sternen charakteristischen Silikate
und den in den Staubhu¨llen von C-Sternen charakteristischen Ruß zu bilden. Die
Abbildung (4.5) zeigt die in diesem Bereich der Kohlenstoff-Sauerstoff-Ha¨ufigkeits-
verha¨ltnisse aus den ha¨ufigsten Elementen gebildeten Kondensate. Diese sind: Eisen,
Siliziumkarbid und Eisensilizide.
In den Berechnungen der Kondensation im chemischen Gleichgewicht sind einige
Bestandteile enthalten, die nicht in den fru¨her vero¨ffentlichten Kondensationsrech-
nungen enthalten sind, nicht einmal in dem umfassenden Satz von Festko¨rpern, die
in Fegley & Lodders [1994] aufgelistet sind. FeSi, FeSi2 und Fe3Si7 war eine Gruppe,
die darauf gepru¨ft wurde, in zirkumstellaren Staubhu¨llen zu kondensieren. Es stell-
te sich heraus, dass das Eisensilizid FeSi bei einer Kohlenstoffha¨ufigkeit u¨ber C,crit
im chemischen Gleichgewicht stabiler als reines Eisenmetall ist. Fu¨r die Elementmi-
schung in S-Sternen wurde die mo¨gliche Existenz dieses festen Kondensats in der
Vergangenheit nicht beru¨cksichtigt. Durch die Identifikation einiger der fernen Infra-
rotabsorptionsbanden von FeSi mit beobachteten, jedoch bisher nicht identifizierten
Festko¨rperabsorptionsbanden (Ferrarotti et al. [2000]), wurde vor kurzem gezeigt,
dass dieses feste Material in zirkumstellaren Hu¨llen von Sternen mit bestimmten
Elementha¨ufigkeiten und abgestoßenen Staubhu¨llen mo¨glicherweise existiert. Aus
Kondensationsrechnungen fu¨r C-Stern-Elementmischungen wurde bereits ku¨rzlich
die mo¨gliche Existenz von FeSi von Lodders & Fegley [1999] entdeckt.
Die Abbildung (4.5) zeigt fu¨r den Kohlenstoffha¨ufigkeitsbereich von C,crit<∼ C<∼
1.025O den Kondensationsgrad der ha¨ufigen Staubarten im chemischen Gleichge-
wicht. In dieser Rechnung wird fester Kohlenstoff nicht beru¨cksichtigt, da er in
diesem Bereich kein bedeutendes Kondensat darstellt (siehe Abb. (4.6) fu¨r Kohlen-
stoffkondensation). Die Abbildung zeigt festes FeSi als sehr ha¨ufige Staubart. Seine
obere Stabilita¨tsgrenze tritt auf, wenn SiC beginnt, fast das gesamte Si aufzubrau-
chen. Seine Kondensationstemperatur ist sogar ho¨her als das von festem Eisen. Die
Eisensilizide existieren im chemischen Gleichgewicht nur bei Kohlenstoff-Sauerstoff-
Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen, die fu¨r SC- und extreme S-Sterne (C/O>∼ 0.975) typisch
sind. Dies muss jedoch nicht fu¨r die Nicht-Gleichgewichtskondensation gelten.
Das Siliziumkarbid beginnt ebenfalls bei Kohlenstoffha¨ufigkeiten C > C,crit bei
Temperaturen oberhalb der Stabilita¨tsgrenze von FeSi zu kondensieren. Bei Kohlen-
stoffha¨ufigkeiten im Bereich C,crit < C < O verschwindet es wieder, sobald FeSi
stabil wird. Siliziumkarbid ist in diesem Bereich, wenn u¨berhaupt, mo¨glicherwei-
se kein bedeutendes Kondensat, da in diesem Bereich der Kohlenstoffha¨ufigkeit im
chemischen Gleichgewicht der maximale Kondensationsgrad von Si in SiC gering ist.
Bei Kohlenstoffha¨ufigkeiten im Bereich O < C<∼ 1.025O existieren im chemischen
Gleichgewicht Siliziumkarbid und Eisen gemeinsam, und es ist mo¨glich, dass beide
Staubarten in einer Staubhu¨lle entstehen. Das bedeuted, dass Eisensilikate auch in
Kohlenstoffsternen mit sehr geringem Kohlenstoffu¨berschuss vorhanden sein ko¨nn-
ten.
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Bei Kohlenstoffha¨ufigkeiten u¨ber ≈ 1.025O existiert unter der Bedingung chemi-
schen Gleichgewichts kein Eisensilikat. In diesem Bereich kondensiert das Eisen wie
im sauerstoffreichen Bereich als freies Metall, wa¨hrend Silizium mit Kohlenstoff fe-
stes SiC bildet.
Kohlenstoff wird im chemischen Gleichgewicht bei Temperaturen oberhalb der Sta-
bilita¨tsgrenze von Siliziumkarbid (siehe Abb. (4.5) und auch Abb. (4.6)) stabil, wenn
C/O > 1 ist. Im Bereich 1 < C/O<∼ 1.025 verschwindet der Kohlenstoff wieder,
sobald SiC stabil wird. Der Anteil des gesamten Kohlenstoffs, der in festen Kohlen-
stoff kondensiert, ist sehr gering (siehe Abb. (4.6)), und Kohlenstoff ist in SC-Sternen
mit Kohlenstoff-Sauerstoff-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen von 1 < C/O<∼ 1.025 vielleicht
keine bedeutende Staubart.
Die Mischung der Festko¨rper, die in der U¨bergangszone zwischen sauerstoffreicher
und kohlenstoffreicher Elementmischung existieren, ha¨ngt kritisch von den C- und
O-Ha¨ufigkeiten und der Temperatur ab. In Abbildung (4.5) kann man acht Bereiche
unterscheiden, in denen unterschiedliche Mineralmischungen existieren:
1. Eisen und Forsterit
2. Eisen und Eisen-Silizide
3. Eisen, Eisen-Silizide und Siliziumkarbid
4. Eisen, Siliziumkarbid und Kohlenstoff
5. Eisen-Silizide
6. Eisen-Silicide und Siliziumkarbid
7. Siliziumkarbid
8. Siliziumkarbid und Kohlenstoff.
Die Existenzbereiche fu¨r variable C/O-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse und Temperaturen
im U¨bergang von M- zu C-Sternen werden fu¨r jede der verschiedenen Mineralmi-
schungen in der linken oberen Ecke von Abb. (4.5) gezeigt. Diese Vielfalt mo¨gli-
cher Mineralzusammensetzungen machen S-Sterne zu einer besonders interessanten
Sternklasse, in deren Staubhu¨llen sehr unterschiedliche Staubmischungen vorkom-
men ko¨nnten.
4.3.4 Kondensation im kohlenstoffreichen Bereich
Das kohlenstoffreiche Gebiet wird durch das Vorhandensein vieler Kohlenstoff ent-
haltender Moleku¨le in der Gasphase, die von CO verschieden sind, charakterisiert.
Wie gut bekannt ist, muss C > O sein, wie auch durch Betrachtung von Abb.
(4.1) zu sehen ist. Bei niedriger Temperatur geschieht die A¨nderung in der Zusam-
mensetzung der Gasphase ziemlich abrupt bei C = C,crit, wie in den beiden Abb.
(4.1), entsprechend der Temperaturen T = 1000 K und T = 1200 K, gezeigt, und
gema¨ßigter bei C = O bei ho¨heren Temperaturen, wie in Abb. (4.3) (T = 2500 K)
gezeigt. Fu¨r das Problem der Staubbildung ist die Zusammensetzung bei niedrigen
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Abbildung 4.6 Gleichgewichtskondensation fu¨r Kohlenstoff (durchgezogene Linie), Siliziumkarbid
(gestrichelte Linie) und Eisen (gepunktete Linie) fu¨r P = 10−4 dyn cm−2 und fu¨r variierende
C/O-Verha¨ltnisse.
Temperaturen relevant, wa¨hrend die Zusammensetzung bei ho¨heren Temperaturen
das ist, was man im Sternspektrum erkennen kann.
Die Abbildung (4.6) zeigt im kohlenstoffreichen Bereich den Kondensationsgrad der
ha¨ufigen Elemente in Festko¨rper, wie er im chemischen Gleichgewicht berechnet wur-
de. In diesem Bereich der C/O-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse sind die ha¨ufigen Staubarten
fester Kohlenstoff, SiC und Eisen. Bei etwa 800 K wu¨rde zusa¨tzlich MgS kondensie-
ren (nicht in der Abb. gezeigt und nicht in dieser Arbeit diskutiert). Der U¨bergang zu
einer Mischung, die fu¨r kohlenstoffreiches Material charakteristisch ist, tritt bei einer
Kohlenstoffha¨ufigkeit von C ≈ 1.025O und nicht C = O auf. Fa¨llt die Kohlen-
stoffha¨ufigkeit eines Sterns in das Intervall O < C<∼ 1.025O, kann die Staubzusam-
mensetzung anders sein, als bei einem C-Stern erwartet, obwohl das Sternspektrum
wie das eines C-Sterns aussehen wu¨rde.
In dieser Arbeit wird das Problem der Staubbildung in wahren C-Sternen nicht
betrachtet.
4.4 Nukleation
Obwohl es nicht beabsichtigt ist, das Problem der Nukleation in dieser Arbeit zu dis-
kutieren, mo¨chten wir einige grobe Scha¨tzungen u¨ber die Mo¨glichkeit abgeben, dass
Keime fu¨r das Staubwachstum durch weniger ha¨ufiger Elemente gebildet werden, als
die, die den zirkumstellaren Staub bilden. Abbildung (4.7) zeigt die Stabilita¨tsgren-
zen fu¨r die stabilen Oxide und Karbide von Titan und Zirkon in A¨bha¨ngigkeit vom
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Abbildung 4.7 Stabilita¨tsgrenze der fu¨r die Nukleation wichtigsten Kondensate, bei einem Druck
von P = 10−4 dyn cm−2.
C/O-Verha¨ltnis (vergl. ebenfalls Lodders & Fegley [1995]). Die Ha¨ufigkeit von Zr in
Abbildung (4.7) ist bereits um den Faktor 10 u¨ber die kosmischen Standarha¨ufigkei-
ten erho¨ht, um die Zunahme der s-Prozeß-Elemente nach Beginn des
”
third dredge
up“ zu beru¨cksichtigen. Die Abbildung zeigt, dass auf der sauerstoffreichen Seite
(C < C,crit) die Zirkon- und Titanoxide bis zu wesentlich ho¨heren Temperatu-
ren als die Silikate stabil sind, wa¨hrend auf der kohlenstoffreichen Seite die Kar-
bide von Zr und Ti bei ho¨heren Temperaturen stabiler als fester Kohlenstoff und
SiC sind, zumindest bei geringer Kohlenstoffha¨ufigkeit. Beru¨cksichtigt wurden hier
nicht die wahren Kohlenstoffsterne C > 1.025O (s. hierzu z.B. Lodders & Fegley
[1995, 1997, 1999]). Was die S-Sterne auf der kohlenstoffreichen Seite anbelangt,
sind die Karbide von Ti und Zr bis zu wesentlich ho¨heren Temperaturen stabil als
mo¨gliche Kondensate ha¨ufiger Elemente (Fe, FeSi, SiC). Somit, abgesehen von einer
kleinen, unwesentlichen U¨bergangsregion im C/O-Verha¨ltnis bei C = C,crit, ko¨nn-
ten Feststoffe von Ti und Zr Keime fu¨r das Wachstum von zahlreichen Staubspezies
bilden. Jedoch scheint Zirkon auch bei erho¨hter Ha¨ufigkeit kein geeigneter Kandidat
fu¨r die Keimbildung zu sein, wa¨hrend die Ha¨ufigkeit von Ti aber hoch genug ist, um
dies zu ermo¨glichen.
Aus Laboruntersuchungen pra¨solarer Staubteilchen (Bernatowicz et al. [1996]) ist be-
kannt, dass zumindest teilweise Kohlenstoffteilchen um Keim aus TiC oder (Zr,Mo)C
wachsen. Gail & Sedlmayr [1998b] schlagen vor, dass in einer sauerstoffreichen Um-
gebung das Staubwachstum an TiO2-Kernen stattfinden ko¨nnte. Auf der Basis ei-
nes einfachen Modells der Eigenschaften von TiO2-Clustern wurde gezeigt, dass
TiO2-Nukleation bei einer Temperatur von etwa 50 K u¨ber der Stabilita¨tsgrenze der
Silikate stattfindet. Detailiertere Rechnungen, die auf quantenmechanischen Berech-
nungen der Strukturen und Bindungsenergien von TiO2-Clustern basieren, haben
dies besta¨tigt (Jeong [2000]).
Hier wird kurz die Mo¨glichkeit der Bildung von TiO2-Keimen in der sauerstoffreichen
Elementmischung diskutiert. Die Gleichung fu¨r das Wachstum von TiO2-Clustern
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lautet
da
dt
= V0 nTiO2vth α . (4.23)
a ist der Radius der Teilchen und nTiO2 ist die Teilchendichte der TiO2 Moleku¨le.
Das Volumen, das TiO2 im Festko¨rper einnimmt, ist
V0 =
ATiO2 mH
ρTiO2
. (4.24)
ATiO2 = 79.87 ist das Molekulargewicht des TiO2 und ρTiO2 = 4.23 g cm
−3 ist
die Massendichte des kondensierten Festko¨rpers. vth = 3.2 10
4 cm s−1 ist die mittle-
ren thermische Geschwindigkeit des TiO2 Moleku¨ls bei T = 1000 K und α ist der
Stickingkoeffizient, fu¨r welchen man α = 1 annimmt, da bereits der Monomer ein
drei-atomiges Moleku¨l ist. 1 Die zum Anwachsen auf einen vorgegebenen Radius asn
des Keims erforderliche Zeit betra¨gt
tgr = asn
∣∣∣∣dadt
∣∣∣∣−1 . (4.25)
Wenn das Wachstum u¨ber eine einer A¨nderung ∆T in der Temperatur des Wind-
material entsprechende Distanz ∆r erfolgt, hat man
∆r
r
= 2
∆T
T
. (4.26)
da die Temperatur anna¨hernd wie T (r) ∝ r−1/2 variiert (graue Temperaturvertei-
lung). Mit ∆T ≈ 50 K, welches der Temperaturdifferenz zwichen der TiO2 Nuklea-
tion und der Stabilita¨tsgrenze den Silikate entspricht, T ≈ 1 000 K, r ≈ 4.5R∗ ≈
1014 cm haben wir ∆r ≈ 1 1013 cm. Die verfu¨gbare Zeit fu¨r das Keimwachstum ist
thydr =
∆r
v
. (4.27)
Die Stro¨mungsgeschwindigkeit v vor dem Beginn der schnellen Beschleunigung durch
die Kondensation der ha¨ufigen Staub Spezies sollte etwa gleich der Schallgeschwin-
digkeit v ≈ 105 cm s−1 sein. Dann ist thydr ≈ 108 s. Das ist die verfu¨gbare Zeit fu¨r
das Keimwachstum.
Damit tgr < thydr , muss man
nTiO2 ≥
asn
V0vthαthydr
(4.28)
haben. Fu¨r einen - beispielsweise - 1000 TiO2 Moleku¨le enthaltenden Keim haben
wir asn = 10V
1
3
0 = 310
−7 cm. Dann beno¨tigen wir nTiO2 ≥ 3 103 cm−3. Das ist die fu¨r
ein effizientes Keimwachstum beno¨tigte Mindestteilchendichte der TiO2 Moleku¨le.
Die Anzahldichte von Wasserstoffkernen in einem stationa¨ren Wind ist
NH =
M˙
4pimH
1
r2v
(4.29)
= 3 · 1010
(
M˙
10−5M yr−1
)(
1014cm
r
)2(
km s−1
v
)
.
1Die Wahrscheinlichkeit einer Anlagerung nimmt mit der Zahl der inneren Freiheitsgrade der
Stoßpartner nach der Theorie von Kassel, Rice und Ramsperger (siehe Laidler [1963]) stark zu und
wird ab ca. 6 beteiligten Atome ≈ 1.
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Bei einer Temperatur von ≈ 1 000 K ist fu¨r die sauerstoffreiche Mischung das Ti-
tan fast vollsta¨ndig in TiO2-Moleku¨len gebunden. Mit der in Tab. 4.1 angegebenen
Ha¨ufigkeit ist nTiO2 ≈ 3 103 cm−3 . Wird dies mit der vorherigen Bedingung nTiO2 ≥
3 103 cm−3 verglichen, kommt man zu dem Schluss, dass das Wachstum von TiO2-
Keimen mit mindestestens 103 Monomeren mo¨glich ist, wenn M˙ >∼ 10−5 M a−1 ist,
und das Wachstum sehr kleiner Keime mit mindestens 10 Monomeren, was Clustern
mit 30 Atomen entspricht, wenn M˙ >∼ 2 10−6 M a−1 ist.
So geht in der sauerstoffreichen Elementmischung (C < C,crit) der Bildung der
ha¨ufigen Staubbestandteile Bildung und Wachstum von TiO2-Clustern voran. Diese
ko¨nnen als Wachstumszentren fu¨r die Kondensation der ha¨ufigen Staubbestandtei-
le dienen. Aufgrund der geringeren Ha¨ufigkeit von Zr ist die Situation fu¨r Keime,
die sich aus ZrO2 bilden, weniger gu¨nstig. Bei den ho¨chsten Massenverlustraten
M˙ >∼ 10−5 M a−1 ko¨nnen sich in dem stellaren Wind jedoch auch Keimteilchen aus
Zirkonoxid bilden.
Eine Diskussion der mo¨glichen Bildung von TiC-Keimen in der kohlenstoffreichen
Mischung wird von Chigai, Yamamoto & Kozasa [1999] geliefert, eine mo¨gliche Iden-
tifikation von TiC-Clustern durch Beobachtung wird in Helden et al. [2000] disku-
tiert.
4.5 Nicht-Gleichgewichts Kondensation
Die Betrachtungen zur Gleichgewichtskondensation in Abschnitt 4 zeigen, welche
Staubarten fu¨r Sterne mit der speziellen Elementzusammensetzung von AGB-Sternen
im U¨bergang zwischen M- und C-Sternen die stabilsten sind. Nun muss das Problem
beru¨cksichtigt werden, welche Staubarten unter Nicht-Gleichgewichtsbedingungen,
wie sie in stellarer Ausstro¨mung auftreten, gebildet werden. Gewo¨hnlich ist die dy-
namische Expansionszeitskala in solchen Ausstro¨mungen ku¨rzer als die Zeitskala,
auf der sich chemisches Gleichgewicht einstellen kann. Die Chemie bleibt dann hin-
ter der Vera¨nderung der Gleichgewichtszusammensetzung zuru¨ck, zur der sich das
chemische System zu entwickeln sucht. Ab einem gewissen Punkt ist die Dichte des
Windes so gering, dass die Chemie in der Tat eingefroren ist. Die unter solchen
Umsta¨nden erhaltenen Staubzusammensetzungen repra¨sentieren U¨bergangsstadien
in der chemischen Entwicklung des Systems, deren Natur nur durch Lo¨sen der Ra-
tengleichungen des Staubwachstums in einer expandierenden Umgebung bestimmt
werden kann. Es ist zu erwarten, dass die stabilsten Gleichgewichtskondensate in
diesem Fall auch die vorherrschenden Staubarten sind. Die relativen Quantita¨ten
der unter Nicht-Gleichgewichtsbedingungen gebildeten unterschiedlichen Staubar-
ten ko¨nnen sich aber von den im Fall von Gleichgewichtskondensation gebildeten
sehr unterscheiden, siehe dazu Kapitel 5. Im Folgenden werden fu¨r die speziellen Be-
dingungen, welche bei nahezu gleichen Ha¨ufigkeiten von Sauerstoff und Kohlenstoff
auftreten, die Grundgleichungen des Staubwachstums und der Bildung der neuen
Staubarten beim M-S-C-U¨bergang vorgestellt.
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Abbildung 4.8 Pseudo-Gleichgewichtskondensation fu¨r Forsterit (durchgezogene Linie), und En-
statit (gestrichelte Linie) fu¨r P = 10−4 dyn cm−2 und fu¨r variierende C/O-Verha¨ltnisse.
4.5.1 Wachstum von Silikatstaub
Die Silikate Forsterit und Enstatit ko¨nnen nicht durch Bildung eigener Konden-
sationskeime direkt aus der Gasphase kondensieren. Ihr Wachstum aus der Gas-
phase erfordert die Existenz einer Art von bereits vorher gebildeten Keimen. Diese
ko¨nnten beispielsweise durch TiO2-Teilchen auf der sauerstoffreichen Seite des M-S-
C-U¨bergangs bereitgestellt werden, wie bereits im vorherigen Abschnitt diskutiert.
Die genaue Natur der Kondensationskeime wird offen gelassen, da sie derzeit nicht
bekannt ist. Es wird lediglich angenommen, dass solche Teilchen existieren. Fu¨r das
Wachstum auf bereits gebildeten Kondensationskeimen existiert gewo¨hnlicherweise
keine oder keine bedeutende Nukleationsbarriere und es wird angenommen, dass die
Silikate zu wachsen beginnen, sobald die Temperatur in der Ausstro¨mung unter die
Stabilita¨tsgrenze des Kondensats fa¨llt.
In einer sauerstoffreichen Elementmischung sind Olivin und Pyroxen die beiden
ha¨ufigsten festen Kondensate. Die Abbildung (4.4) zeigt den Kondensationsgrad
f dieser zwei Silikate (x = 1) im chemischen Gleichgewicht, wenn sie nahezu frei
von Eisen sind. Bei steigender Kohlenstoffha¨ufigkeit ist die Kondensation von En-
statit bei C/O-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen, die fu¨r S-Sterne aufgrund des Mangels an
verfu¨gbarem Sauerstoff typisch sind, unterdru¨ckt, da der Sauerstoff vollsta¨ndig in
CO und Forsterit gebunden ist, sobald die Kohlenstoffha¨ufigkeit auf C > O− 2Mg
angestiegen ist. Die Unterdru¨ckung der Enstatitbildung muss allerdings nicht in
einem Nicht-Gleichgewicht gegeben sein. Bei einem Kohlenstoff-Sauerstoff-Ha¨ufig-
keitsverha¨ltnis, das 0.8 u¨berschreitet, liegen die Stabilita¨tsgrenzen von Forsterit und
Enstatit nahe beieinander, wie in Abb. (4.8) zu sehen ist. Sie zeigt fu¨r die zwei hy-
pothetischen Fa¨lle, dass es nur einem der Silikate, entweder Forsterit oder Enstatit,
erlaubt ist zu kondensieren, die berechnete (Pseudo-)Gleichgewichtskondensation
beider Silikate.
Da die Stabilita¨tsgrenzen beider Silikate in der Temperatur sehr nahe bei einan-
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der liegen, ko¨nnten in einer abku¨hlenden Ausstro¨mung beide beinahe zur gleichen
Zeit beginnen, auf Kondensationskeimen zu kondensieren. Solange das kondensier-
bare Material in der Gasphase durch das Wachstum der beiden Festko¨rper noch
nicht gro¨ßtenteils aufgebraucht ist, wachsen sie unabha¨ngig voneinander aus der
Gasphase. Verursacht durch den Strahlungsdruck, welcher nach der Kondensation
ha¨ufiger und effizient absorbierender Staubarten einsetze, verdu¨nnt die starke Be-
schleunigung des Windes dann rasch das Windmaterial und hindert das System
daran, sich in den Gleichgewichtszustand zu entwickeln. Daher hat man in einer
Nicht-Gleichgewichtsberechnung beide Silikate zu beru¨cksichtigen selbst wenn eine
Gleichgewichtsberechnung die Abwesenheit eines der beiden vorhersagt. Das gleiche
gilt fu¨r die Quarzbildung. Daher hat man auch die Quarzbildung zu beru¨cksichtigen.
Die Nicht-Gleichgewichtskondensation von Olivin und Pyroxen wird in Kapitel 5
betrachtet. Im vorliegenden Fall taucht das Problem auf, dass fu¨r C/O-Ha¨ufigkeits-
verha¨ltnisse, die fu¨r S-Sterne typisch sind, und Temperaturen von der Gro¨ßenord-
nung 1000 K und darunter, der meiste Sauerstoff in CO und SiO gebunden ist (siehe
Abb. (4.1) oben). Das Silikatwachstum ist dann dadurch begrenzt, dass in der Gas-
phase ungenu¨gende Mengen an O vorhanden sind, um die vollsta¨ndige Kondensation
von Si in Forsterit oder Enstatit zu ermo¨glichen. Im sauerstoffreichen Fall wird die
Wachstumsrate durch die Kollisionsrate mit SiO-Moleku¨len bestimmt (siehe Gail
& Sedlmayr [1999]). Der zur Bildung der SiO4-Tetraeder in den Silikaten beno¨tigte
zusa¨tzliche Sauerstoff wird von H2O-Moleku¨len bereitgestellt, die im sauerstoffrei-
chen Fall in ausreichender Menge in der Gasphase vorhanden sind. Ebenso sind Mg
und Fe in der Gasphase in ausreichender Menge vorhanden. Dies trifft auf S-Sterne
nicht zu, bei denen die Anlagerung von Sauerstoff vielleicht der begrenzende Faktor
wird. Bei allen Kohlenstoffha¨ufigkeiten C < C,crit (siehe Abb. (4.1) oben) ist in
der Gasphase, neben CO und SiO, H2O die ha¨ufigste Spezies, die Sauerstoff entha¨lt.
Daher verlangt die Bildung der Einheitszelle von SiO4 in dem Silikatgitter fu¨r je-
des SiO-Moleku¨l die Anlagerung von drei (Olivin) oder zwei (Pyroxen) zusa¨tzlichen
H2O-Moleku¨len aus der Gasphase, die den beno¨tigten Sauerstoff liefern. Daher wird
als Arbeitshypothese verwendet, dass die Wachstumsrate von Olivin J grol durch
Jgrol =


JSiO wenn JH2O > 3JSiO ,
1
3JH2O wenn JH2O < 3JSiO
(4.30)
gegeben ist und die Wachstumsrate von Pyroxen durch
Jgrpy =


JSiO wenn JH2O > 2JSiO ,
1
2JH2O wenn JH2O < 2JSiO
(4.31)
wobei
JSiO = αSiOnSiOvth,SiO (4.32)
JH2O = αH2OnH2Ovth,H2O . (4.33)
Die α’s sind die Wachstumskoeffizienten, fu¨r die αSiO = αH2O angenommen wird.
Fu¨r αSiO werden fu¨r Olivin und Pyroxen die in Kapitel 5 diskutierten Werte verwen-
det. Mit dieser Annahme u¨ber die Wachstumsraten werden die Radiusa¨nderungen
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der Silikatteilchen, die Bruchteile x von Magnesium in dem Gitter von Olivin und
Pyroxen und der Verbrauch an kondensierenden Gasarten berechnet. Die Diffusi-
on von Fe-Kationen in dem Olivin und Pyroxen Gitter wird in dieser Arbeit nicht
beru¨cksichtigt.
Bezu¨glich des Wachstums der Quarzteilchen wird angenommen, dass die Wachs-
tumsrate durch
Jgrqu =


JSiO wenn JH2O > JSiO ,
JH2O wenn JH2O < JSiO .
(4.34)
gegeben ist. Fu¨r α wird wieder αSiO = αH2O angenommen und der in Kapitel 5
diskutierte Wachstumskoeffizient αSiO von Quarz verwendet.
Die Gleichungen fu¨r die Radiusa¨nderung von Quarz ist durch
da
dt
= V0
(
Jgrqu − Jdecqu
)
(4.35)
gegeben, wobei V0 das von einem nominalen Moleku¨l im Festko¨rper belegte Volumen
ist. Die Verdampfungsrate ist
Jdecqu = αqu vSiO
pv,SiO
kT
. (4.36)
4.5.2 Wachstum der Olivin- und Pyroxenteilchen
Olivin mit der Zusammensetzung Mg2xFe2(1−x)SiO4 wa¨chst durch Anlagerung von
SiO, Mg und Fe an der Ober a¨che des Teilchens und durch Oxidation durch Wasser-
dampf aus der Gasphase. Andere reaktive Spezies, die Si, Mg, Fe und O enthalten,
kommen in vernachla¨ssigbarer Ha¨u gkeit in der Gasphase vor. Der Magnesiumgehalt
x kann jeden im Prinzip Wert 0 ≤ x ≤ 1 annehmen. Die thermisch stabilste Verbin-
dung ist magnesiumreiches Olivin mit x nahe Eins. Die Nettoreaktionsgleichung fu¨r
Olivinbildung ist:
2xMg + 2(1− x)Fe + SiO + 3H2O
−→ Mg2xFe2(1−x)SiO4(s) + 3H2 . (4.37)
Die Rate des gesamten Wachstumsprozesses kann einerseits durch die Anlagerung
eines SiO-Moleku¨ls an der Oberfla¨che bestimmt sein, sofern ausreichend Mg und
Fe vorhanden ist, um insgesamt zwei Mg2+ und Fe2+ Kationen pro Si-Atom zum
Einbau in das Olivingitter beizusteuern. Oder die Rate wird durch die Anlagerung
von Mg und Fe an ein wachsendes Teilchen festgelegt, sofern diese Bestandteile in der
Gasphase selten sind. Die Anlagerungsraten an ein relativ zur Gasphase ruhendes
Teilchen pro Zeiteinheit und Oberfla¨chenelement sind:
JgrSiO = αSiOnSiOvth,SiO (4.38)
JgrMg = αMgnMgvth,Mg (4.39)
JgrFe = αFenFevth,Fe (4.40)
JgrH2O = αH2OnH2Ovth,H2O . (4.41)
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α bezeichnet den Stickingkoeffzienten, n ist die Teilchendichte der wachsenden Spe-
zies in der Gasphase und v ist der thermischen Geschwindigkeit von Teilchen der
Masse m
v =
√
kT
2pim
. (4.42)
Ist die Rate des Silikatwachstums von der SiC-Ablagerung bestimmt, passen sich alle
anderen Ablagerungsraten dieser Rate an, und die Wachstumsrate fu¨r spha¨rische
Teilchen mit Radius a ist:
da
dt
∣∣∣∣
growth
= V0J
gr
SiO . (4.43)
V0 bezeichnet das Volumen des nominalen Monomers im Festko¨rper. Dies erfordert,
dass fu¨r jedes SiO-Moleku¨l zwei Mg- oder Fe-Atome (und drei H2O-Moleku¨le) aus
der Gasphase angelagert werden, d.h. es muss gelten:
JgrMg + J
gr
Fe ≥ 2JgrSiO . (4.44)
Ist die Anlagerungsrate von Mg und Fe kleiner als 2J grSiO, passt sich die Anlagerung
von SiO und H2O an das wachsende Teilchen der Anlagerungsrate von Mg und Fe
an, und man erha¨lt:
da
dt
∣∣
growth
= V01
2
[
JgrMg + J
gr
Fe
]
.
(4.45)
Die Verdampfungsrate von Olivin durch thermische Zersetzung ist gegeben durch
(siehe Gail & Sedlmayr [1999]):
Jdecol = αSiO vSiO
pv,SiO
kT
, (4.46)
wobei pv,SiO der Partialdruck der SiO-Moleku¨le im chemischen Gleichgewicht zwi-
schen der Gasphase und Olivin ist, entsprechend Reaktion (4.37). Die A¨nderung des
Teilchenradius durch diesen Prozess ist
da
dt
∣∣∣∣
vapourisation
= −V0JdecSiO . (4.47)
Die gesamte A¨nderung des Teilchenradius ist durch die Summe von (4.43) und (4.47)
gegeben oder durch die Summe von (4.45) und (4.47), je nach dem, ob die Gln. (4.44)
erfu¨llt ist oder nicht. D.h. man erha¨lt:
da
dt
= V0
(
Jgrol − Jdecol
)
(4.48)
wobei die Wachstumsrate von Olivin
Jgrol = min

 JgrSiO , 1
2
[
JgrMg + J
gr
Fe
]

 . (4.49)
ist.
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Die Gleichung fu¨r den Magnesiumgehalt x in Olivin ist
dx
dt
=
3V0
a
[
(xg − x) Jgrol + 1
2
(
Jex+ − Jex−
) ] . (4.50)
Die Austauschrate von Fe durch Mg pro Ober fla¨chenelement wa¨hrend Kollisionen
von Mg mit der Teilchenoberfla¨che ist
Jex+ = nMg vth,Mg α
ex . (4.51)
αex beschreibt die Wahrscheinlichkeit fu¨r einen Austausch eines Fe-Gitteratoms an
der Oberfla¨che durch ein Mg-Atom aus der Gasphase wa¨hrend des Streuprozesses.
Die Rate der Umkehrreaktion ist
Jex− = nFe vth,Fe β
ex . (4.52)
Im chemischen Gleichgewicht gilt J ex+ = J
ex
− woraus folgt:
βex = αex
vth,Mg
vth,Fe
nMg,eq
nFe
. (4.53)
Die e ektive Austauschrate ist dann
Jex+ − Jex− = vth,Mg αex (nMg − nFeKp(T, x)) . (4.54)
Kp ist defniert durch
pMg
pFe
= e−∆G/RT = Kp(T ) (4.55)
wie in Gail & Sedlmayr [1999].
Diese Gleichungen bilden das Modell fu¨r das Wachstum von Olivinteilchen aus der
Gasphase. Wie oben diskutiert, wird angenommen, dass die Teilchen auf bereits
gebildeten Keimen wachsen. Dann wird das gekoppelte Gleichungssystem von dem
Punkt an, an dem fu¨r Olivin Jgr Jvap u¨bertrifft, fu¨r den Teilchenradius a der Olivin-
teilchen und ihrer Zusammensetzung x integriert.
Die Gleichungen, die das Wachstum von Pyroxenteilchen bestimmen, erha¨lt man in
vollsta¨ndiger Analogie zu dem Fall der Olivinbildung.
Pyroxen mit der Zusammensetzung MgxFe1−xSiO3 wa¨chst durch Anlagerung von
SiO, Mg und Fe an der Oberfla¨che und durch Oxidation durch Wasserdampf aus
der Gasphase. Der Magnesiumgehalt x kann jeden Wert 0 ≤ x ≤ 1 annehmen. Die
thermisch stabilste Verbindung ist ein magnesiumreiches Pyroxen mit x nahe Eins,
wie bei Olivin. Die chemische Nettoreaktionsgleichung der Pyroxenbildung ist
xMg + (1− x)Fe + SiO + 2H2O
−→ MgxFe(1−x)SiO3(s) + 2H2 . (4.56)
Ist die Wachstumsrate von Pyroxen wie bei Olivin durch SiO-Anlagerung bestimmt,
erha¨lt man in vollsta¨ndiger Analogie zum vorigen Fall
da
dt
= V0
(
Jgrpy − Jdecpy
)
, (4.57)
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wobei die Wachstumsrate von Pyroxen
Jgrpy = min
(
JgrSiO ,
[
JgrMg + J
gr
Fe
])
. (4.58)
ist. Die Gleichung fu¨r den Magnesiumgehalt x in Pyroxen ist
dx
dt
=
3V0
a
[
(xg − x) Jgrpy +
(
Jex+ − Jex−
)]
. (4.59)
Die einzige Modi kation ist, dass nun kein Faktor 12 bei dem Austauschterm auf-
taucht. Die Gro¨ßen JgrSiO, J
dec
py , J
ex
+ , und J
ex
− werden analog zu dem Fall von Olivin
definiert.
Die Gleichungen bilden das Modell fu¨r das Wachstum von Pyroxenteilchen aus der
Gasphase. Wie oben diskutiert, wird angenommen, dass die Teilchen auf bereits
gebildeten Keimen wachsen. Dann wird das gekoppelte Gleichungssystem von dem
Punkt an, an dem fu¨r Pyroxen Jgr Jvap u¨bertrifft, fu¨r den Teilchenradius a der
Pyroxenteilchen und ihrer Zusammensetzung x integriert.
4.5.3 Wachstum der Siliziumkarbidstaubteilchen
Wie anhand der 11.3 µm Emissionslinie von SiC zu sehen, sind Siliziumkarbid- (oder
Karborund-) Staubteilchen in den meisten Kohlenstoffsternen vorhanden (siehe Wal-
lerstein & Knapp [1998]). In sauerstoffreichen Objekten fehlen sie jedoch. Silizium-
karbid wird ebenfalls in einer geringen Zahl von S-Sternen beobachtet (Chen & Kwok
[1993]). Dies scheint anbetracht der Abha¨ngigkeit der Gleichgewichtsha¨ufigkeit von
SiC vom C/O-Verha¨ltnis im Bereich von Kohlenstoff-Sauerstoff-Ha¨ufigkeitsverha¨lt-
nissen C,crit<∼ C<∼ O, in dem typische S-Sterne auftreten, natu¨rlich zu sein. Die
Abbildung (4.5) zeigt, dass im chemischen Gleichgewicht meistens 20% des Siliziums
in SiC kondensiert, allerdings nur oberhalb der Stabilita¨tsgrenze von FeSi. Sobald
letzteres stabil wird, wird SiC gegenu¨ber Umwandlung in FeSi instabil. Dies schließt
in einer Nichtgleichgewichtsumgebung die Bildung gewisser Mengen an Siliziumkar-
bid nicht aus, es ist jedoch unwahrscheinlich, dass sich in einer solchen Umgebung
bedeutende Mengen SiC bilden werden.
Die Ha¨ufigkeit von SiC im chemischen Gleichgewicht steigt bei O<∼ C<∼ 1.025O
mit fallendem C/O-Verha¨ltnis stark an, wa¨hrend die Gleichgewichtsha¨ufigkeit von
FeSi auf Null sinkt. Obwohl Siliziumkarbid nur bei C/O-Ha¨ufigkeiten, bei denen
der Stern als C-Stern eingestuft wu¨rde, das stabilste Si enthaltende Kondensat ist,
ist es wahrscheinlich, dass sich bereits in einer Nichtgleichgewichtsumgebung nahe
bei oder geringfu¨gig u¨ber der Grenze C = O, an der der Stern immer noch als
vom Spektraltyp S eingestuft werden kann, eine nicht verschwindende Menge Sili-
ziumkarbid bildet. Aus diesem Grund geht in die Berechnung der Staubbildung im
Nichtgleichgewicht die SiC-Kondensation mit ein.
Das Wachstum von Siliziumkarbid aus der Gasphase ist ein Prozess, der fu¨r die
Halbleiterherstellung von technischem Interesse ist. Das wiederum hat viel Interesse
auf sich gezogen. Eine aktuelle Diskussion dieses Aspekts mit vielen Literaturver-
weisen findet sich in R˚aback [1999]. Solche technischen Wachstumsprozesse laufen
48
4. Staubkondensation in S-Sternen
jedoch in zweierlei Hinsicht unter anderen Bedingungen ab als man sie in zirkum-
stellaren Staubhu¨llen antrifft: die in den Laboratorien verwendeten Temperaturen
sind wesentlich ho¨her als in der Kondensationszone zirkumstellarer Hu¨llen, und Si-
liziumkarbid wa¨chst in technischen Prozessen u¨blicherweise in einer wasserarmen
Umgebung. Dies stellt die direkte Anwendung von Daten u¨ber das SiC-Wachstum
im Labor auf das Wachstum von SiC in zirkumstellaren Hu¨llen etwas in Frage. Da
keine andere Information u¨ber SiC-Wachstum verfu¨gbar ist, wird diese Informati-
on dennoch fu¨r eine vorla¨ufige Berechnung des SiC-Wachstums in zirkumstellaren
Hu¨llen verwendet.
Unter der Annahme eines Stickingkoeffizienten fu¨r die Dampfablagerung α von Eins
wurde von R˚aback [1999] das Sublimationswachstum von SiC erfolgreich modelliert.
Daher wird in der Modellrechnung α = 1 gesetzt.
Die Abbildung (4.1) zeigt, dass in der zirkumstellaren Hu¨lle im wesentlichen vier
potenziell wichtige Gasarten vorhanden sind, die bei Temperaturen um T = 1000
K zum Wachstum von festem SiC beitragen: Si, Si2C, SiC2 und C2H2. Die ha¨ufig-
sten Moleku¨le, die Si und C enthalten, sind im Temperaturbereich zwischen 1200
und 1000 K, in dem das Wachstum von SiC in der zikumstellaren Hu¨lle erwartet
wird (siehe Abb. (4.1)), SiC2 und Si2C. SiC2 dominiert bei ho¨heren Temperaturen,
wa¨hrend Si2C bei niedrigeren Temperaturen dominiert. Da beide, Si2C und SiC2,
auch unter den Bedingungen des SiC-Sublimatiosnwachstums sehr ha¨ufige Moleku¨le
sind (siehe R˚aback [1999]), wird angenommen, dass das Wachstum von SiC durch
Anlagerung eines Si- und eines C-Atoms wa¨hrend der Kollision mit Si2C oder SiC2
aus der Gasphase an der Oberfla¨che des wachsenden Kristalls geschieht
JgrSiC = (nSi2C vSi2C + nSiC2 vSiC2) α , (4.60)
wobei nSiC2 , nSi2C und vSiC2 , vSi2C die Teilchendichten und die [rms.] thermischen
Geschwindigkeiten der wachsenden Teilchen sind.
Die Dampfzusammensetzung wa¨hrend der SiC-Sublimation kann folgendermaßen
erhalten werden: der Dampf sei aus Si, Si2, Si3, C, C2, C3, SiC, Si2C, SiC2, . . . zu-
sammengesetzt, von denen allerdings nur Si und SiC2 reichlich vorkommen (es ist
anzumerken, dass sich die Dampfzusammensetzung von festem SiC von der Mischung
aus Si enthaltenden Moleku¨len im Sternwind unterscheidet). Aus der sto¨chiometri-
schen Bedingung pSi = pSiC2 und aus der Bedingung chemischen Gleichgewichts
zwischen Festko¨rper und Gas
pSipC e
−∆G/RT = 1 (4.61)
(mit der freien Enthalpie ∆G der Bildung von festem SiC aus den einzelnen Atomen)
und aus dem Massenwirkungsgesetz
pSiC2 = pSip
2
C Kp(SiC2) , (4.62)
wobei Kp die Massenwirkungkonstante von SiC2 bezeichnet, ergibt sich in guter
Na¨herung
pC = (Kp(SiC2))
−
1
2 , pSi = e
∆G/RT p−1C . (4.63)
Die Partialdrucke der anderen Moleku¨le lassen sich daraus leicht berechnen. Die sich
ergebende Dampfzusammensetzung des festen SiC wird in Abb. (4.9) dargestellt. Da
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Abbildung 4.9 Molekulare Zusammensetzung des Dampfs von SiC im chemischen Gleichgewicht.
die dominierenden Teilchen im Dampf SiC2 und Si sind, ist die Zersetzungsrate von
festem SiC
JdecSiC = 2αvSiC2
pv,SiC2
kT
, (4.64)
wobei pv,SiC2 der Gleichgewichtsdampfdruck der SiC2-Moleku¨le ist. Der Faktor 2
tra¨gt der Tatsache Rechnung, dass Abdampfung von einem SiC2 in die Gasphase
aus sto¨chiometrischen Grunden von der Abdampfung von einem Si in die Gasphase
begleitet wird. Durch den Verlust eines SiC2 aus festem SiC verliert der Festko¨rper
nominal zwei SiC-Moleku¨le.
Die Radiusa¨nderung der SiC-Teilchen (abgeku¨rzt durch ‘sc’) wird dann berechnet
aus
dasc
dt
= V0,sc
(
Jgrsc − Jdecsc
)
. (4.65)
Dies ist zusammen mit den Raten (4.60) und (4.64) das Modell fu¨r das Wachstum von
SiC-Teilchen. Gleichung (4.65) wird von dem Punkt an gelo¨st, an dem Jgrsc > Jdecsc .
Das Wachstum von SiC-Teilchen in C-Sternen wird von einem etwas anderem Stand-
punkt aus auch von Kozasa et al. [1996] diskutiert.
4.5.4 Wachstum von FeSi
FeSi ist in der Gegenwart von H2O gegenu¨ber der Umwandlung in festes Fe und
Silizium-Sauerstoff-Verbindungen instabil. Daher bildet sich bei C < C,crit kein
FeSi, wie anhand Abb.(4.5) zu sehen ist. Seine Bildung ist nur auf der kohlenstoff-
reichen Seite des M–S–C–U¨bergangs mo¨glich.
Unter der Annahme spha¨rischer Teilchen lautet die Wachstumsgleichung fu¨r den
Teilchenradius der FeSi-Teilchen (abgeku¨rzt durch ’fs’)
dafs
dt
= V0,fs
(
Jgrfs − Jdecfs
)
, (4.66)
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Abbildung 4.10 Molekulare Zusammensetzung des Dampfs von FeSi im chemischen Gleichgewicht.
wobei V0,fs das von einem nominalen Moleku¨l im Festko¨rper belegte Volumen ist und
Jgrfs und J
dec
fs die Raten sind, mit denen sich Si-Atome durch Wachstums- und Ver-
dampfungsprozesse an der Oberfla¨che des Festko¨rpers entsprechend anlagern oder
abdampfen.
Die Dampfzusammensetzung von FeSi berechnet sich wie folgt: Der Dampf aus der
FeSi-Verdampfung besteht aus freien Fe- und Si-Atomen und aus den Moleku¨len
FeSi, Si2 und Si3, von denen nur Fe und Si reichlich vorkommen. Die sto¨chiome-
trischen Bedingungen fordern dann pFe = pSi. Chemisches Gleichgewicht zwischen
Dampf und Festko¨rper erfordert
1 = pFepSi e
−∆G/RT , (4.67)
wobei ∆G die freie Enthalpie der Bildung von festem FeSi aus den freien Atomen ist.
Aus diesen zwei Bedingungen erha¨lt man die Na¨herung (mit sehr guter Genauigkeit)
pFe = pSi = e
∆G/2RT . (4.68)
Daraus ko¨nnen die Dampfdrucke der unterschiedlichen Moleku¨le berechnet werden.
Abbildung (4.10) zeigt die Dampfzusammensetzung von FeSi. Sie besteht nahezu
ausschließlich aus freien Fe- und Si-Atomen, was die Annahme, welcher der Na¨he-
rungslo¨sung (4.68) zugrunde liegt, rechtfertigt. Die Zersetzungsrate von FeSi kann
dann aus
Jdecfs = αFeSivth,Si
pv,Si
kT
(4.69)
berechnet werden. Der Dampfdruck pv,Si ist durch (4.68) gegeben. Es gelang nicht,
gemessene Werte fu¨r den Verdampfungskoeffizienten von FeSi in der Literatur zu
finden. Da sich FeSi bei hohen Temperaturen wie ein Metall verha¨lt, wird ein fu¨r
Metalle typischer Wert von αFeSi = 1 verwendet.
Bei Sauerstoff-Kohlenstoff-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen, die typisch fu¨r S-Sterne sind
(siehe Abb. (4.1) oben), sind im stellaren Wind ha¨ufig vorkommende Sorten, die
Fe und Si enthalten:
Fe, Si, SiO, SiS, Si2C .
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Die Anlagerung von Fe- und Si-Atomen aus der Gasphase ist ein mo¨glicher Wachs-
tumsmechanismus von FeSi. In diesem Fall bestimmt der Zuwachs von Si-Atomen
die Rate, da sie im Windmaterial weniger ha¨ufig als Fe-Atome sind (siehe Abb.
(4.1)). Die Wachstumsrate ist dann
Jgrfs = αFeSivth,SinSi . (4.70)
Fu¨r die drei alternativen Reaktionen
Fe + SiO → FeSi(s) + O
Fe + SiS → FeSi(s) + S
Fe + Si2C → FeSi(s) + SiC
ist die A¨nderung freier Enthalpie entsprechend +41, -131, -336 kJ Mol−1 (Daten aus
Barin [1992]). Die Bildung von FeSi(s) aus Fe-Atomen und SiO ist nicht mo¨glich, die
Bildung aus Fe und SiC oder Si2C ko¨nnte aber prinzipiell auftreten, wird in dieser
Modellrechnung jedoch nicht beru¨cksichtigt.
Gleichungen (4.66), (4.69) und (4.70) bestimmen die Modellannahmen fu¨r das Wachs-
tum von FeSi-Teilchen in zirkumstellaren Hu¨llen von S-Sternen. Die Wachstumsglei-
chung (4.66) wird von dem Punkt an gelo¨st, an dem Jgrfs > J
dec
fs .
4.5.5 Mo¨gliche Nukleation von FeSi
Die Betrachtung von Abb. (4.1) ergibt, dass die Ha¨ufigkeit der FeSi-Moleku¨le in der
Gasphase bei T = 1000 K gering ist, jedoch nicht extrem gering. Sie sind mit Sicher-
heit nicht fu¨r das FeSi-Wachstum wichtig, mo¨gen aber fu¨r die direkte Nukleation
von FeSi aus der Gasphase durch homogene Nukleation verantwortlich sein, wenn
kein anderer passender Keim fu¨r FeSi-Teilchen verfu¨gbar ist. Ist der kritische Cluster
der FeSi-Teilchen das Monomer FeSi, erha¨lt man fu¨r die Nukleationsrate (siehe Gail
& Sedlmayr [1998a])
Jnucl = n
2
FeSivth,FeSiσα . (4.71)
Um die Gro¨ßenordnung der Nukleationsrate zu scha¨tzen, verwendet man vth =
3104 cm s−1, σ = 10−15 cm2, α = 1, nFeSi/NH = 10
−10 (siehe Abb. (4.1)) und erha¨lt
fu¨r die Zahl gebildeter Teilchen pro Wasserstoffkern und pro Sekunde
Jnucl
NH
≈ 3 10−31NH . (4.72)
Fu¨r die Teilchenzahldichte von H-Kernen erha¨lt man
NH =
M˙
1.4mH 4pi r2v
. (4.73)
Vorausgesetzt, dass der Wind von S-Sternen durch Staubkondensation angetrieben
wird und nicht durch einen vo¨llig anderen Mechanismus (wie Pulsation), treibt nur
eine starke Kondensation von FeSi den Wind zu hohen U¨berschall Geschwindigkei-
ten, da FeSi das erste stark absorbierende Material sein wird, das im Wind von
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S-Sternen kondensiert. Dann kann man annehmen, dass der Wind in die Staub-
bildungszone mit etwa Schallgeschwindigkeit eindringt, beispielsweise mit vgas ≈
105 cm s−1. Fu¨r einen Stern mit L = 104L und Teff = 3000 K wird bei r ≈ 4.5R∗ ≈
1 1014 cm eine Temperatur von T ≈ 1 000K erreicht. Die Dichte der Wasserstoffker-
ne ist dann nH ≈ 3 1010 cm−3. Wird angenommen, die Ausdehnung der staubbil-
denden Schicht sei von der Ordnung 0.5R∗ (das ergibt sich aus Modellrechnungen
zum Staubwachstum), ist die Verweildauer des Windmaterials in der staubbildenden
Schicht
τgr =
∆r
vgas
≈ 1 108 s . (4.74)
Die Zahl der im Wind durch direkte FeSi-Nukleation gebildeten FeSi-Teilchen folgt
zu
ngr
NH
=
Jnucl
NH
τgr ≈ 9 10−13 Keim
H-Kern
, (4.75)
was von der richtigen Gro¨ßenordnung ist, um effiziente Kondensation im Wind zu
erlauben.
Diese Abscha¨tzung bezieht sich auf die eher extreme Situation einer starken Un-
terku¨hlung, wenn die Gro¨ße des kritischen Clusters der Nukleation zum Monomer
abgesunken ist, was unter realistischen Bedingungen unwahrscheinlich scheint. Es
zeigt sich jedoch, dass sich FeSi zumindest prinzipiell direkt aus der Gasphase bil-
den ko¨nnte, ohne das Erfordernis bereits gebildeter Keime. In Stephens [1989] wird
von der Beobachtung von Nukleation von FeSi in Kondensationsexperimenten un-
ter Verwendung von Stoßrohren berichtet. Da in der stellaren Ausstro¨mung wahr-
scheinlich Zentren heterogenen Wachstums von Keimen existieren, wird in diesen
Modellrechnungen angenommen, FeSi wachse auf bereits gebildeten Keimen.
4.5.6 Wachstum von Eisenstaubteilchen
Abbildung (4.5) zeigt, dass fu¨r C/O-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse, die fu¨r S-Sterne relevant
sind, festes Eisen ein mo¨gliches Kondensat ist. Anders als fu¨r M- und S-Sterne ist
dies jedoch nicht das einzige stabile Kondensat, das Fe entha¨lt, ein Teil des Fe wird
in FeSi kondensieren.
Aufgrund der geringen Bindungsenergie in kleinen Eisen Cluster ist die Nukleation
der Eisenteilchen aus der Gasphase nicht mo¨glich (Gail & Sedlmayr [1998a]). Eisen
kann sich nur durch heterogenes Wachstum auf Keimen bilden, die sich oberhalb der
Kondensationstemperatur von Fe bildeten. Die Bildung reiner Eisenteilchen ha¨ngt
nicht von dem Kohlenstoff-Sauerstoff-Verha¨ltnis in der stellaren Ausstro¨mung ab, da
die einzige reichlich vorkommende Gasphasenspezies, welche Fe entha¨lt, das freie Fe-
Atom ist, unabha¨ngig vom C/O-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis. Der einzige Unterschied zur
Eisenkondensation in echten M- und C-Sternen ist, dass in S-Sternen die Fe-Bildung
in Konkurrenz zur FeSi-Bildung verla¨uft.
4.5.7 A¨nderung der Ha¨ufigkeit der Gasphase
Fu¨r das Wachstum der Spezies SiO, Mg,Fe und H2O kann man annehmen, dass
Mg und Fe in der Gasphase nur als freie Atome vorhanden sind. Silizium ist in der
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Gasphase als SiO vorhanden, nur ein kleine Teil ist in SiS. Sauerstoff ist nur in CO,
SiO und H2O vorhanden. Die Teilchendichte der H2O-Moleku¨le in der Gasphase ist
gegeben durch
nH2O =
[
O − C − (1 + 3fol + 2fpy + fqu) Si − fpeMg
]
·NH , (4.76)
die Teilchendichte der SiO-Moleku¨le ist
nSiO = (1− fol − fpy − fqu)Si NH , (4.77)
die Teilchendichte der Fe-Atome ist
nFe =
[
Fe(1− fir)− (2(1 − xol)fol + (1− xpy)fpy) Si
]
·NH , (4.78)
und die der Mg-Atome ist
nMg =
[
Mg(1− fpe)− (2xolfol + xpyfpy) Si
]
NH . (4.79)
Diese Teilchendichten werden fur die Berechnung der Wachstumraten benutzt.
4.5.8 Anfangsbedingungen
Das Lo¨sen der Gleichungen fu¨r das Wachstum von Staubteilchen erfordert die Auf-
stellung von Anfangsbedingungen. Die Wahl lautet wie folgt:
Die Gleichungen fu¨r das Staubwachstum werden von dem Punkt an nach außen
gelo¨st, ab dem bei fallender Temperatur das Kondensat stabil wird. Da angenommen
wird, dass die Teilchen um bereits gebildete Keime wachsen, wird als Anfangswert
fu¨r den Teilchenradius der Radius des Keims genommen. Dieser Radius wird fu¨r
alle Staubarten als 1nm angenommen. Als Teilchenzahldichte der Keime pro H-
Kern im Wind wird fu¨r alle Staubarten 10−13 angenommen, da durch Beobachtung
festgestellt wurde, dass typische Teilchenzahldichten in der Ausstro¨mung von M-
Sternen von der Ordnung einiger 10−13 sind (Knapp [1985]).
Um die Gleichungen (4.50) und (4.59) fu¨r den Magnesiumgehalt x von Olivin bzw.
Pyroxen zu lo¨sen, werden wie in Gail & Sedlmayr [1999] als Anfangsbedingungen
die Lo¨sungen der entsprechenden stationa¨ren Gleichungen (4.50) und (4.59) fu¨r xol
bzw. xpy gewa¨hlt.
4.5.9 Stickingkoeffizient
Die Stickingkoeffizienten α von Olivin, Eisen und MgO werden gewa¨hlt wie in Gail &
Sedlmayr [1999] beschrieben. Fu¨r Pyroxen konnte kein experimenteller Wert gefun-
den werden; aus diesem Grund wird willku¨rlich der gleiche Stickingkoeffizient wie
fu¨r Olivin verwendet, obwohl es zugegebenermaßen keinen speziellen Grund gibt,
warum beide Koeffizienten gleich sein sollten.
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Abbildung 4.11 Rosselandmittel des Massenextinktionskoeffizienten, abha¨ngig von der Tempera-
tur, fu¨r verschiedene Staubkomponenten, gemittelt u¨ber die MRN-Verteilung.
4.5.10 Kohlenstoffkondensation
Im chemischen Gleichgewicht ko¨nnen kleine Mengen an Kohlenstoffstaub kondensie-
ren, wenn das Kohlenstoff-Sauerstoff-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis ≈ 1.025 u¨bersteigt (sie-
he Abb. (4.6)). Solchen Sternen wird der Spektraltyp C zugeordnet und nicht der
Spektraltyp S, entsprechend der molekularen Ha¨ufigkeiten in ihren stellaren Atmo-
spha¨ren (siehe Abb. (4.2)). Bei C/O-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen unter ≈ 1.025 exi-
stiert kein kondensierter Kohlenstoff im chemischen Gleichgewicht. In zirkumstella-
ren Staubhu¨llen tritt Kohlenstoffwachstum unter Nicht-Gleichgewichtsbedingungen
auf (z.B. Cherchneff [1998]). Obwohl bei Temperaturen u¨ber 1400 K Kohlenstoff
in kohlenstoffreichen Elementmischungen thermodynamisch stabil wird (siehe Abb.
(4.6)), funktionieren die Grundprozesse des Kohlenstoffwachstums nicht bei Tempe-
raturen u¨ber ≈ 1 100 K (z.B. Cherchneff [1998]). Kohlenstoffstaub bildet sich dann
bei nicht sehr viel ho¨heren Temperaturen als die anderen vorkommenden Staubarten.
Da sich bei Kohlenstoff bis zu C/O<∼ 1.05 nur geringe Mengen an Kohlenstoffstaub
bilden ko¨nnen, sind sie im Vergleich zur Beschleunigung des Windes durch Strahlung
durch die anderen Staubarten dynamisch unbedeutend. Aus dieser Grund wird in
diesem Arbeit die Kohlenstoffstaubbildung nicht beru¨cksichtigt.
4.6 Windmodell
Es wurden einfache Modelle der Staubkondensation in der Ausstro¨mung von Ster-
nen mit Kohlenstoff-Sauerstoff-Verha¨ltnissen gerechnet, die zwischen C/O<1 und
C/O>1 variieren, um die A¨nderungen der Zusammensetzung des zirkumstellaren
Staubs wa¨hrend des M-S-C-U¨bergangs zu untersuchen.
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Tabelle 4.3: Daten fu¨r die Wachstums- und Verdampfungskoeffizienten, die in der
Rechnung verwendet wurden.
Staubsorte A ρ α Referenze
(Mg,Fe)2SiO4 172.23 3.75 0.1 Nagahara &
Ozawa [1996]
(Mg,Fe)SiO3 116.16 3.58 0.1 Scha¨tzung
Fe 55.85 7.86 1.0 Landolt-
Bo¨rnstein [1968]
FeSi 83.93 6.1 1.0 Scha¨tzung
SiC 40.10 2.2 1.0 R˚aback [1999]
Das stationa¨re, kugelsymmetrische Windmodell, das diesen Berechnungen zugrunde
lieget, ist in Kapitel 3 beschrieben.
Die chemische Zusammensetzung der Gasphase wird unter der Annahme chemischen
Gleichgewichts der molekularen Sorten berechnet. Die Berechnung beschra¨nkt sich
auf die ha¨ufigsten Moleku¨le der Elemente H, C, N, O, Mg, Si, Fe, S, Al und Ca. Fu¨r
die Problemstellung des Staubwachstums sind die Ha¨ufigkeiten von H2O, SiO, Si,
SiS, SiC2, Si2C, Fe und Mg von besonderer Bedeutung. Die Annahme chemischen
Gleichgewichts scheint hinsichtlich der Ha¨ufigkeiten von Si, Si2C und SiC2 in dem
Gebiet mit C ≈ C,crit kritisch zu sein, da in diesem Gebiet gerade diese Moleku¨lar-
ten mit kleiner Ha¨ufigkeit vorhanden sind (siehe Abb. (4.1)) und deren Ha¨ufig-
keiten in einer realen stellaren Ausstro¨mung von den Ha¨ufigkeiten im chemischen
Gleichgewicht etwas verschieden sein mo¨gen. Eine Nicht-Gleichgewichts-Berechnung
solcher Arten wa¨re wu¨nschenswert, doch scheinen die Reaktionsverla¨ufe der SimCn-
Verbindungen nicht gut verstanden zu sein.
Die Gleichungen fu¨r das Staubwachstum von Olivin, Pyroxen, Quarz, Eisen, FeSi
und SiC wurden in diesem Paragraphen beschrieben. Sie werden fu¨r jede einzelne
Staubsorte von dem Punkt, an dem die Wachstumsrate erstmalig die Zersetzungs-
/Verdampfungsrate der Staubsorten u¨bertrifft, nach außen hin gelo¨st. Die fu¨r die Be-
rechnung des Wachstums der unterschiedlichen Staubteilchen verwendeten Sticking-
koeffizienten sind in Tab. 4.3 aufgelistet. Um die Gleichungen fu¨r das Wachstum
von Olivin und Pyroxen integrieren zu ko¨nnen, muss der Koeffizient αex von Mg
und Fe (definiert in Gail & Sedlmayr [1999]) festgelegt werden. Dies bestimmt zu
einem großen Teil das Verha¨ltnis Fe/(Mg+Fe) in den Silikaten. Unglu¨cklicherweise
ist diese Gro¨ße wenig verstanden (siehe Gail & Sedlmayr [1999]) und es wird in die-
ser Berechnung ein Wert von αex = 0.1α verwendet, wobei α der Stickingkoeffizient
fu¨r das Teilchenwachstum ist. Dieser niedrige Wert fu¨hrt zu einem hohen Verha¨ltnis
Fe/(Mg+Fe) der Teilchen, praktisch gleich dem Verha¨ltnis in der Gasphase (≈ 0.4,
wenn ein Teil des Fe in Eisenteilchen gebunden ist). Ein Nebeneffekt eines niedrigen
αex und dem daraus folgenden hohen Eisengehalt von Olivin und Pyroxen ist eine
Senkung ihrer Kondensationstemperatur im Vergleich zu ihren eisenfreien Endglie-
dern Forsterit und Enstatit. Durch Beobachtung ist bekannt, dass der Silikatstaub
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Abbildung 4.12 Leuchtkraft im Eddington-Limit Ledd fu¨r unterschiedliche Staubsorten.
in zirkumstellaren Hu¨llen nahezu eisenfrei ist (Molster [2000]), wenn seine Gitter-
struktur kristallin ist. Das Problem der Bildung einer kristallinen Staubkomponente
und ihres Eisengehalts geht u¨ber den Rahmen dieser Arbeit hinaus, es wird nur die
Bildung amorphen Silikatstaubs in Betracht gezogen.
Die Abbildung (4.11) zeigt die Rosselandgemittelten Opazita¨ten der in der Modell-
rechnung verwendeten Staubkomponenten (siehe Kapitel 3), sowie einiger anderer
in zirkumstellaren Staubhu¨llen interessanter Staubarten. Die Staubopazita¨t der Si-
likate entsprechen jenen amorpher Staubteilchen. Die Abbildung (4.12) zeigt die
Leuchtkraft im Eddington-Limit
Ledd =
4picGM∗
fκ
(4.80)
fu¨r unterschiedliche Staubsorten und einen repra¨sentativem Kondensationsgrad von
f = 0.5. Ledd definiert die minimale Leuchtkraft, die no¨tig ist, damit der Strahlungs-
druck auf Teilchen eine u¨berschallschnelle Ausstro¨mung antreibt. Es ist zu beachten,
dass Silikate, Fe und FeSi einen Sternwind nahezu gleichermaßen effizient antreiben.
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4.7 Ergebnisse fu¨r einzelne Staubmodelle
4.7.1 Staubkondensation bei S-Sternen
Aus Berechnungen im chemischen Gleichgewicht wird fu¨r Kohlenstoff/Sauerstoff-
Verha¨ltnisse, die kleiner als der kritische Wert von C,crit/O = 0.975 sind, erwartet,
dass sich in der Staubhu¨lle Silikate und festes Eisen als ha¨ufigste Staubteilchen
bilden. Die Staubmischung entspricht dann im wesentlichen der normaler M-Sterne.
Die Abbildung (4.13) zeigt fu¨r einige ausgewa¨hlte C/O-Verha¨ltnisse das Ergebnis von
Berechnungen der Staubbildung im Nicht-Gleichgewicht fu¨r die radiale A¨nderung des
Si-Anteils, der in den unterschiedlichen Silikatstaubteilchen kondensiert, und des Fe-
Anteils, der in Eisenteilchen kondensiert. Die Windmodelle in dieser Abb. werden
fu¨r eine Massenverlustrate von M˙ = 10−5Ma
−1 berechnet. Offensichtlich sinkt die
Ha¨ufigkeit der Silikatstaubteilchen mit steigender Kohlenstoffha¨ufigkeit, da der fu¨r
die weitere Oxidation des SiO beno¨tigte H2O-Dampf rar wird. Gleichzeitig nimmt die
Ha¨ufigkeit des im Wind gebildeten Eisenstaubs nach und nach zu, da die Ha¨ufigkeit
der Wachstumspezies von Eisen, die freien Fe-Atome, nicht von der C/O-Ha¨ufigkeit
abha¨ngt. Mit steigender C/O-Ha¨ufigkeit verlangsamt die Abnahme des verfu¨gbaren
Sauerstoffs das Silikatwachstum bis zu dem Punkt, an dem fu¨r eine ausreichend hohe
C/O-Ha¨ufigkeit der Strahlungsdruck auf die Eisenteilchen die Ausstro¨mung zu weit
u¨berschallschnellen Geschwindigkeiten treibt. In diesem Fall verhindert die rapide
Ausdu¨nnung des Windmaterials zusa¨tzlich das Wachstum von Silikatteilchen.
Die non-TE-Berechnung zeigt, dass sich ein gewisser Anteil an Quarz bildet. Die-
ser Anteil ist etwas gro¨ßer als in Kapitel 5 gefunden wird, weil ein geringerer Wert
fu¨r den Austauschkoeffizienten αex angenommen wird. Dieser niedrige Wert erho¨ht
indirekt den in einer non-TE-Berechnung gebildeten Quarzanteil, da ein hoher Ei-
sengehalt von Olivin und Pyroxen deren Kondensationstemperatur senkt und sie
na¨her an die Kondensationstemperatur von Quarz fu¨hrt. Da sich dann der Quarz
bereits zu bilden beginnt, bevor der Strahlungsdruck auf Olivin und Pyroxen den
Wind beschleunigt und das ausstro¨mende Gas stark verdu¨nnt, haben die Quarz Kri-
stallteilchen die Mo¨glichkeit, mehr von dem verfu¨gbaren SiO aufzusammeln als in
dem Fall, dass Quarzkondensation erst einsetzt, nachdem bereits bedeutende Olivin-
und Pyroxenbildung stattgefunden hat und das Gas schon stark beschleunigt wurde.
4.7.2 Staubkondensation bei SC-Sternen und kohlenstoffarmen Ster-
nen
Die Berechnungen der Kondensation im chemischen Gleichgewicht deuten auf eine
drastische A¨nderung der chemischen Zusammensetzung des in der stellaren Aus-
stro¨mung gebildeten Staubs hin, sofern die Kohlenstoffha¨ufigkeit den durch (4.19)
definierten kritischen Wert C,crit u¨berschreitet. Entsprechend ihrer auftretenden
Spektren wu¨rden die Sterne fu¨r C,crit < C < O als extreme S-Sterne, fu¨r O <
C < 1.1O als SC-Sterne und fu¨r C>∼ 1.1O als C-Sterne (Jaschek & Jaschek [1987])
klassifiziert. In dem U¨bergangsgebiet C,crit < C < O wird die Chemie durch die
Nichtverfu¨gbarkeit von Sauerstoff und Kohlenstoff zur Festko¨rperbildung charakteri-
siert. Unter diesen Umsta¨nden sind festes Eisen und FeSi die stabilsten Kondensate.
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Abbildung 4.13 Kondensationsgrad f fu¨r die verschiedenen Staubsorten in M- und S-Sternen.
Windmodell mit M˙ = 1 10−5 M a
−1.
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Bei etwas ho¨heren Kohlenstoffha¨ufigkeiten (C/O>1) werden die Bedingungen fu¨r
die SiC-Kondensation gu¨nstiger.
Die Abbildung (4.14) zeigt die Ergebnisse von Modellrechnungen der Staubbil-
dung im Nicht-Gleichgewicht fu¨r die radiale A¨nderung des Kondensationsgrades der
Staubteilchen Fe, FeSi und SiC. Die Windmodelle werden unter der Annahme ei-
ner Massenverlustrate M˙ = 10−5Ma
−1 und vier verschiedener C/O-Verha¨ltnisse
berechnet. Die Abbildung oben links bezieht sich auf eine Ha¨ufigkeit C = 0.98O,
welche sehr nahe an der kritischen Ha¨ufigkeit C,crit = 0.975O liegt. Die dominante
Staubart ist in diesem Fall Eisenstaub, es bildet sich auch etwas FeSi. Dies a¨ndert
sich rapide, wenn das C/O-Verha¨ltnis den kritischen Wert C,crit/O = 0.975 auch
nur geringfu¨gig u¨bersteigt. Die dominante Staubart ist dann FeSi. Wie von Be-
rechnungen im chemischen Gleichgewicht erwartet, taucht Siliziumkarbid erstmals
in nicht zu vernachla¨ssigender Menge auf, sobald die Kohlenstoffha¨ufigkeit die des
Sauerstoffs u¨bertrifft. Mit weiterem Anstieg der Kohlenstoffha¨ufigkeit sinkt der An-
teil des FeSi-Staubs und der Anteil des metallischen Eisens steigt. FeSi verschwindet
bei C/O = 1.025 jedoch nicht als wichtiges Staubteilchen, wie die Ergebnisse der
Kondensation im Gleichgewicht vermuten lassen, sondern wird selbst bei ho¨heren
C/O-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen in bedeutenden Mengen gebildet. Das gru¨ndet auf der
Tatsache, dass durch die rapide Verdu¨nnung des Windmaterials in der Ausstro¨mung
die chemische Zusammensetzung nicht in den chemischen Gleichgewichtszustand
u¨bergehen kann. Die mineralische Mischung in der Ausstro¨mung repra¨sentiert einen
eingefrorenen Zustand.
Dieses Ergebnis deutet darauf hin, dass sich FeSi nicht nur in S-Sternen, sondern
auch in Kohlenstoffsternen bilden mag.
4.7.3 Abha¨ngigkeit der Staubkondensation von der Massenverlust-
rate
Als Beispiel zeigt die Abb. (4.15) fu¨r die kohlenstoffreichen Modelle der Element-
mischung die A¨nderung der Staubzusammensetzung im Wind bei sich a¨ndernder
Massenverlustrate. Offensichtlich ha¨ngen die im Wind gebildeten relativen Mengen
an metallischem Eisen und FeSi-Teilchen stark von der Massenverlustrate ab. Dies
folgt aus der Tatsache, dass (i) der ratenbestimmende Schritt des FeSi-Wachstums
die Anlagerung von atomarem Si ist, und dass (ii) bei Temperaturen, bei denen das
Wachstum von Fe- und FeSi-Teilchen mo¨glich ist, freie Si-Atome nur in geringer Zahl
auftreten (siehe Abb. (4.1)).
So wird bei niedrigen Massenverlustraten das Wachstum von Eisen bevorzugt, da
das Wachstum von FeSi langsamer ist als das von metallischem Fe, obwohl FeSi bei
einer bedeutend ho¨heren Temperatur zu kondensieren beginnt, und da bei niedrigen
Massenverlustraten der Kondensationsgrad von FeSi nicht das Ausmaß erreicht, das
fu¨r eine starke Windbeschleunigung notwendig ist, bevor Eisenkondensation mo¨glich
wird. Von da an werden durch das zu¨gige Eisenwachstum schnell genu¨gende Mengen
an kondensiertem Eisenmaterial gebildet, sodass der Wind durch den Strahlungs-
druck auf die Eisenteilchen auf weit U¨berschallschnelle Geschwindigkeiten beschleu-
nigt wird. Umgekehrt verhindert dies ein weiteres Wachstum von FeSi, was in dem
Modell mit hoher Massenverlustrate der Grund fu¨r die geringe FeSi-Ha¨ufigkeit in
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Abbildung 4.14 Kondensationsgrad f fu¨r die verschiedenen Staubsorten in S-Sternen. Windmodell
mit M˙ = 1 10−5 M a
−1.
Abb. (4.15) ist. Bei niedrigen Massenverlustraten werden somit als ein Ergebnis von
Nicht-Gleichgewichts-Kondensation in der stellaren Ausstro¨mung die Bildung großer
Mengen an Eisenstaub erwartet, jedoch nur kleiner Mengen an FeSi. Diese sollten
allerdings im Ha¨ufigkeitsbereich C,crit<∼ C<∼ 1.025O die dominante Staubart sein.
FeSi kann sich nur in Objekten mit sehr hoher Massenverlustrate in großer Menge
bilden.
4.7.4 A¨nderung der Staubzusammensetzung beim M-S-C-U¨bergang
Fu¨r einen Satz von Modellen mit C/O-Verha¨ltnissen von C/O=0.65 bis C/O=1.10
wird die A¨nderung der Staubzusammensetzung in der zirkumstellaren Staubhu¨lle be-
rechnet. Dies deckt den Ha¨ufigkeitsbereich, beginnend mit Sternen, die nach ihrem
Spektrum als reine M-Sterne erscheinen, bis zu Sternen, die als reine Kohlenstoffster-
ne erscheinen, ab. Die Zusammensetzung der Staubmischung a¨ndert sich innerhalb
eines engen C/O-Ha¨ufigkeitsintervalls um C,crit/O = 0.9751 vollsta¨ndig.
Die Abbildung (4.16) zeigt die Ergebnisse fu¨r die sauerstoffreichen Ha¨ufigkeits-
verha¨ltnisse. Es sind die Kondensationsgrade von Si in den Si tragenden Kondensa-
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Abbildung 4.15 Windmodelle fu¨r verschieden Massenverlustrate und C/O = 1.00.
ten Olivin, Pyroxen und Quarz, sowie die von Fe in festes Eisen aufgetragen. Es ist
zu beachten, dass zusa¨tzlich ein Teil des Eisens in Olivin und Pyroxen kondensiert
ist. Wie leicht zu sehen ist, nimmt die Ha¨ufigkeit der Silikatstaubarten Olivin und
Pyroxen mit wachsender C/O-Ha¨ufigkeit ab. Der Hauptgrund hierfu¨r ist die Ab-
nahme der Ha¨ufigkeit von H2O in der Gasphase, welches fu¨r die Oxidation von SiO
aus der Gasphase zum SiO4 Tetraeder der Silikate notwendig ist. Dies begrenzt die
Wachstumsgeschwindigkeit von Olivin und Pyroxen, sobald das Ha¨ufigkeitsverha¨lt-
nis von C/O, C,crit/O erreicht, und unterdru¨ckt bei C > C,crit deren Bildung.
Das Quarzwachstum wird ebenso durch den Mangel an verfu¨gbarem Sauerstoff be-
grenzt. Zuerst fa¨llt seine Ha¨ufigkeit zwischen den beiden Grenzfa¨llen, gegeben durch
(4.21) und (4.22) bedeutend, da der Sauerstoff rar wird und hauptsa¨chlich bei der
Forsterit- und Enstatitbildung verbraucht wird. Nach der Modellrechnung wu¨rde na-
he des kritischen Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisses Quarz die dominante Si tragende Staubart
sein.
Die Abbildung (4.17) zeigt die Ergebnisse fu¨r kohlenstoffreiche C/O-Ha¨ufigkeits-
verha¨ltnisse. Es ist der Kondensationsgrad von Fe in FeSi aufgetragen, sowie von Si
in SiC. Der Kondensationsgrad von Fe in Eisenteilchen wird bereits in Abb. (4.16) ge-
zeigt. Zu beachten ist die stark gedehnte Abszisse in Abb. (4.17). Der Anteil von Fe,
das in festes Eisen kondensiert ist, sinkt bei Kohlenstoffha¨ufigkeiten von C > C,crit
schnell zugunsten der Bildung von festem FeSi. Das FeSi tritt bei C > C,crit auf,
da (i) mit wachsendem C/O-Verha¨ltnis nur ein immer kleinerer Teil des Si in das
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sehr stark gebundene SiO-Moleku¨l eingebaut werden kann, und (ii) das zweitstabil-
ste Si-Moleku¨l, das SiS, nicht all das Silizium binden kann, weil Schwefel nur etwa
halb so ha¨ufig vorkommt wie Silizium. Der U¨berschuss an Si steht dann der Bildung
von FeSi zur Verfu¨gung, welches stabiler als reines Eisen ist (siehe Abb. (4.5)).
Bei C > O wird die Bildung bedeutender Mengen an SiC mo¨glich. Wie Abb.
(4.17) zeigt, steigt der Kondensationsgrad von Si in SiC schnell an, sobald das C/O-
Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis Eins u¨bertrifft. Gleichzeitig sinkt wieder der Anteil an FeSi, da
SiC vor FeSi kondensiert und das zur Bildung von FeSi beno¨tigte Silizium aufbraucht.
Die Modelle werden bis zu einer Kohlenstoffha¨ufigkeit von C = 1.1O gerechnet.
Diese ist mo¨glicherweise ho¨her als das C/O-Ha¨ufigkeitverha¨ltnis, bei dem Sterne
mit der besonderen Staubmischung von S-Sternen existieren, da sich bei einem C/O-
Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis, das etwas gro¨ßer als Eins ist, Kohlenstoffstaub bilden kann,
welcher in der vorliegenden Modellrechnung nicht beru¨cksichtigt ist.
4.7.5 Infrarotspektren
Es wurden fu¨r Windmodelle mit M˙ = 10−5M/a ein Satz synthetischer Spektren
fu¨r die Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse von Kohlenstoff zu Sauerstoff zwischen C/O = 0.75
und C/O = 1.10, berechnet, um die Auswirkungen von A¨nderungen in der Staub-
zusammensetzung auf das Infrarotspektrum zu untersuchen, das von der Staubhu¨lle
im M-S-C-U¨bergang emittiert wird. Die Sauerstoffha¨ufigkeit wird festgehalten und
die Kohlenstoffha¨ufigkeit schrittweise um ∆C/O = 0.01 erho¨ht.
Die Details der Strahlungstransportrechnung sind in Kapitel 5 beschrieben. Die in
der Rechnung verwendeten optischen Konstanten sind fu¨r sauerstoffreiche Modelle
(C < C,crit) die selben, die in Kapitel 5 benutzt werden, fu¨r kohlenstoffreiche Mo-
delle (C > C,crit) sind die optischen Konstanten von FeSi und SiC in Anhang A
beschrieben.
Die Abbildung (4.17) zeigt das synthetische Infrarotspektrum. Die Abbildung (4.17)a
bezieht sich auf die sauerstoffreiche Mischung (C < C,crit), in welcher der Staub
in der zirkumstellaren Hu¨lle aus Olivin, Pyroxen, Quarz und Eisen besteht. Die
Abha¨ngigkeit der Zusammensetzung dieser Mischung vom Verha¨ltnis Sauerstoff zu
Kohlenstoff kann aus Abb. (4.16) ersehen werden. Man kann leicht die zwei fu¨r amor-
phes Olivin und Pyroxen charakteristischen Silikatbanden um ca. 9.7µm und 18µm
und zwei schwa¨chere von glasigem Quarz erkennen. Die eher ha¨ufige Eisenstaubkom-
ponente zeigt keine spektralen Merkmale, sie wirkt als nahezu graue Hintergrundab-
sorption. Die Silikatbanden sind bis zu einem C/O-Verha¨ltnis von 0.9 sehr deutlich,
um dann rapide zu verschwinden, was aus dem Kondensationsgrad, gezeigt in Abb.
(4.16), folgt.
Der gegenwa¨rtigen Modellrechnung zufolge ko¨nnen sich gewisse Mengen Quarz bil-
den, welche fu¨r die zwei deutlich sichtbaren Festko¨rperbanden um etwa 8.7 und 20.6
µm verantwortlich sind. Diese Banden erscheinen nahe des kritischen Ha¨ufigkeits-
verha¨ltnisses C > O = 0.975 ziemlich deutlich, besonders die Bande um 20.6 µm.
Das ergibt sich aus der ziemlich starken Quarzbande und der Tatsache, dass Quarz
mit steigendem C/O-Verha¨ltnis als letzte Si haltige Komponente verschwindet. Na-
he C = C,crit sind die Quarzbanden nicht la¨nger mit den starken Silikatbanden
vermischt.
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Abbildung 4.16 Kondensationsgrad f in Abha¨ngigkeit von C/O-Verha¨ltnis und Radius fu¨r Staub-
sorten auf der sauerstoffreichen Seite des M–S–C–U¨bergangs. Windmodell mit M˙ = 1 10−5 M a
−1.
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Abbildung 4.17 Kondensationsgrad f in Abha¨ngigkeit von C/O-Verha¨ltnis und Radius fu¨r Eisen
(FeSi) und Silizium (SiC) auf der kohlenstoffreichen Seite des M–S–C–U¨bergangs. Windmodell mit
M˙ = 1 10−5 M a
−1.
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Die Abbildung (4.18)b bezieht sich auf die kohlenstoffreiche Mischung (C > C,crit),
in welcher der Staub aus festem Eisen, FeSi und SiC besteht. Die Abha¨ngigkeit der
Zusammensetzung dieser Mischung vom Verha¨ltnis Sauerstoff zu Kohlenstoff ist in
Abb. (4.17) dargestellt. Hier hat nur SiC ein ausgepra¨gtes Absorptionsband um etwa
11.3 µm. Das FeSi hat im Prinzip auch einige charakteristische Absorptionsbanden
im fernen Infrarot des Spektrums (Ferrarotti et al. [2000]), welche allerdings nur bei
sehr niedrigen Temperaturen T ≤ 200K existieren, wenn FeSi sich optisch nahezu
wie ein Isolator verha¨lt. In der zirkumstellaren Hu¨lle ist der Staub viel wa¨rmer und
FeSi verha¨lt sich optisch wie ein Metall. Das Absorptionsband von SiC taucht im
Spektrum nur fu¨r C > O auf. Im engen Bereich der C-Ha¨ufigkeit C,crit < C ≤ O,
in dem der Stern spektroskopisch als SC-Stern erscheint, wird in der Ausstro¨mungen
fast kein SiC gebildet.
In der U¨bergangsregion zwischen C ≈ 0.9O und C ≈ 1.02O erscheint das Spek-
trum als praktisch strukturloses Kontinuum. Dieses Absorptionsverhalten wird ha¨ufig
als Folge der strukturlosen Absorption durch Kohlenstoffstaub angesehen, doch zei-
gen die Modellrechnungen, dass dies stattdessen eine Folge der strukturlosen Eisen-
und FeSi-Absorption ist. Die wahren S-Sterne, die weder Silikat- noch Kohlenstoff
Staub bilden ko¨nnen, sind nichtsdestoweniger effiziente Staubproduzenten. Sie bil-
den nahezu reinen Eisenstaub oder eine Mischung aus Eisen und FeSi. Die empiri-
sche Erkenntnis von Jura [1988], dass
”
Staub um S-Sterne dem um kohlenstoffreiche
AGB-Sternen mehr a¨hnelt als dem Staub um sauerstoffreichen Sterne“, hat eine ein-
fache Erkla¨rung: es ist die A¨nhlichkeit der infraroten Absorptionseigenschaften von
C, Fe und FeSi (aus der Tatsache heraus, dass alle drei elektrische Leiter sind), die
kohlenstoffa¨hnliche Absorptionseigenschaften von Staub um die S-Sterne nachahmt.
4.7.6 Empirische Massenverlustraten und Staub-Gas-Verha¨ltnisse
Mittels eines Verfahrens, das von Jura [1988] vorgeschlagen wurde, hat man wieder-
holt die Staubverlustraten von S-Sternen und das Massenverha¨ltnis von Staub zu Gas
bestimmt (z.B. Groenewegen & de Jong [1998] und zugeho¨rige Referenzen). Es setzt
den beobachteten Fluss bei 60µm mit der Massenverlustrate in Beziehung. Die Er-
gebnisse ha¨ngen vom verwendeten Massenabsorptionskoeffizienten bei λ = 60µm ab,
fu¨r den, folgt man Jura [1988], im Allgemeinen ein Wert von κ(60µm) = 150 g cm−2
angenommen wird, entsprechend dem Massenabsorptionskoeffizienten von Graphit.
Die Resultate aus der Modellrechnung zeigen aber, dass die Staubmischung um
S-Sterne von Eisen dominiert wird und eine kohlenstoffreiche Mischung von einer
Mischung aus Fe und FeSi. Es ergeben sich fu¨r diese Staubsorten bei λ = 60µm
Massenabsorptionskoeffizienten von:
Fe: 12.2 cm2 g−1, FeSi: 21.5 cm2 g−1, C: 145 cm2 g−1 (4.81)
Eisen und FeSi haben geringere Absorptionskoeffizienten als Kohlenstoff, siehe dazu
auch Abb. (4.11). Das bedeutet, dass die auf diese Weise bestimmten Staubverlustra-
ten um einen Faktor von etwa 7 bis 12 erho¨ht werden mu¨ssen, da die wahre Staub
Emission geringer ist als angenommen. Der genaue Korrekturwert ha¨ngt von dem
Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis C zu O ab und kann nur durch Modellierung der Staubhu¨llen
bestimmt werden. Auf jeden Fall ergibt die Korrektur der mit dieser Methode fu¨r
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Abbildung 4.18 Syntetische Spektren fu¨r zirkumstellare Hu¨llen fu¨r verschiedene C/O-Verha¨ltnisse.
(a) Spektren fu¨r sauerstoffreiche Modelle mit C/O-Verha¨ltnissen in ∆C/O = 0.01 Schritten, von
C/O = 0.65 (ho¨chstes Spektrum) bis 0.96 und fu¨r die Ha¨ufigkeit C,crit/O = 0.975 (unten). (b)
Spektren fu¨r kohlenstoffreiche Modelle mit C/O-Verha¨ltnissen fu¨r C,crit/O und von C/O = 0.98
(unten) bis C/O = 1.10 (oben).
S-Sterne bestimmten Staubverlustraten Werte, die na¨her an den Werten fu¨r M- oder
C-Sterne liegen. Das gleiche gilt fu¨r die hergeleiteten Massenverha¨ltnisse von Staub
zu Gas, welche fu¨r S-Sterne als kleiner gefordert wurden (z.B. Bieging & Latter
[1994], Sahai & Liechti [1995]) als fu¨r M- oder C-Sterne.
4.8 Zusammenfassung
In der Arbeit wurde der Staubbildungsprozeß in zirkumstellaren Hu¨llen von AGB-
Sternen auf dem M-S-C-U¨bergang untersucht.
Durch Berechnungen der im chemischen Gleichgewicht befindlichen Mineralmischung
fu¨r C/O-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse zwischen 0,65 und 1,1 wurde herausgefunden, dass
festes Eisen und FeSi wohl die dominierenden Staupartikeln in den zirkumstellaren
Hu¨llen um S-Sterne sind. Die Staubzusammensetzung unterscheidet sich erheblich
von den Staubzusammensetzungen, deren Bildung u¨blicherweise in den zirkumstel-
laren Hu¨llen um M-Sterne (Olivin und Pyroxen) und C-Sterne (fester Kohlenstoff
und SiC) beobachtet wird.
Es wurde ein Modell fu¨r die Nicht-Gleichgewichts-Kondensation von Staub in den
Sternwinden von S-Sternen entwickelt. Die Staubzusammensetzung unter Nicht-
Gleichgewichts-Bedingungen unterscheidet sich von der durch Gleichgewichtsrech-
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nungen vorgegebenen, allerdings sind die dominierenden Sorten, die im Wind gebil-
det werden, die gleichen wie im chemischen Gleichgewicht, wenn auch in anderen
Mengenverha¨ltnissen. Die Modellrechnungen zeigen, dass festes Eisen und FeSi wohl
die ha¨ufigsten Staubarten in Staubhu¨llen um S-Sternen sind.
Da fu¨r den warmen Staub, der in den zirkumstellaren Staubhu¨llen von AGB-Sternen
beobachtet wird, sowohl Fe als auch FeSi elektrische Leiter sind, sollte die Infrarot-
Emission aus einer Staubhu¨lle mit dieser Zusammensetzung durch ein strukturloses
Kontinuum charakterisiert werden. Die synthetischen Spektren fu¨r unsere Modelle
eines stationa¨ren Windes haben gezeigt, dass die Emission von Staub um S-Sterne
keine starke (Festko¨rper) Absorptions oder Emissionsbanden zeigen sollten, weder
von Silikaten noch von SiC. Dies stimmt mit den Beobachtungsergebnissen u¨berein.
Trotz der A¨hnlichkeit der Infrarot-Spektralenergieverteilung von S-Sternen mit der
von C-Sternen unterscheiden sich die Extinktionseigenschaften des Staubs in S-
Sternen von denen von Kohlenstoffstaub. Die wiederholt angewendete Methode
von Jura [1988] zur Bestimmung von Staub-Verlustraten und zur Herleitung von
Gas/Staub-Verha¨ltnissen daraus fu¨r S-Sterne bedarf einer Abwandlung, um die
verschiedenen Extinktionseigenschaften von Staub in S-Sternen zu beru¨cksichtigen.
Masseverlustraten und Gas/Staub-Verha¨ltnisse werden weitaus ho¨her sein, als die
derzeit bestimmten Werte.
68
5. Effekt der Mg/Si-Ha¨ufigkeit
in AGB-Sternen
5.1 Einfu¨hrung
Alle Hauptreihensterne mit Anfangsmassen von 0.5<∼M∗<∼ 8M entwickeln sich
schlußendlich durch das AGB-Stadium stellarer Entwicklung, kurz bevor sie zu Wei-
ßen Zwergen werden. Wa¨hrend dieses Entwicklungsstadiums verlieren sie durch einen
Sternwind Masse mit einer extrem hohen Rate, und sie entwickeln durch Konden-
sation fester Teilchen im ausstro¨menden Gas optisch dicke Staubhu¨llen. Die Ele-
mentmischung in der Photospha¨re des Sterns ist anfangs wie auf der Hauptreihe
sauerstoffreich mit C < O. In diesem Fall erscheinen die Sterne als Riesen vom
Spektraltyp M. Der Beobachtung nach bilden solche Sterne in der Ausstro¨mung Si-
likatstaubteilchen, und mo¨glicherweise bilden sie auch einige zusa¨tzliche Minerale.
Sterne mit Anfangsmassen im Bereich von 1.5<∼M∗<∼ 4.5M (z.B. Groenewegen et
al. [1995]) mischen nach einigen thermischen Pulsen auf dem AGB durch den drit-
ten Dredge-up-Prozess Produkte der nuklearen Brennprozesse in ihrem Zentrum an
die Oberfla¨che. Sie entwickeln sich u¨ber den Spektraltyp S, bei dem C ≈ O, zum
Spektraltyp C (manchmal auch als Spektraltyp N bezeichnet), bei dem C > O.
Den Beobachtungen nach bilden die Kohlenstoffsterne in ihrer Ausstro¨mung Ruß
und Siliziumkarbidteilchen und mo¨glicherweise einige andere feste Verbindungen.
Die chemische Zusammensetzung der kondensierenden Mineralmischung wird von
der Ha¨ufigkeit solcher Elemente bestimmt, welche (i) sehr stabile feste Verbin-
dungen bilden, die selbst bei Niedrigdruckbedingungen zirkumstellarer Staubhu¨llen
bei Temperaturen von der Ordnung 1 000 K existieren, und welche (ii) ausreichend
ha¨ufig sind, um Staub in solchen Mengen zu bilden, dass Emission durch diesen
Staub messbar zur Infrarotemission der Staubhu¨lle beitra¨gt. Neben den offensicht-
lichen Unterschieden in der Zusammensetzung zwischen den um Riesen vom Spek-
traltyp M oder C gebildeten dominierenden Staubverbindungen (Silikate bei M-
Sternen, fester Kohlenstoff und SiC bei C-Sternen), welche von der A¨nderung des
Kohlenstoff-Sauerstoff-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisses wa¨hrend ihrer Entwicklung auf dem
AGB beherrscht werden ko¨nnen dort weitere A¨nderungen in der chemischen Zusam-
mensetzung des zirkumstellaren Staubs durch Ha¨ufigkeitsa¨nderungen der anderen
staubbildenden Elemente bewirkt werden. In diesem Kapitel wird die Zusammen-
setzung zirkumstellaren Staubs behandelt, der sich in den Hu¨llen um Riesensterne
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vom Spektraltyp M gebildet hat, bei denen sich die Ha¨ufigkeiten von C und O durch
die dritten Dregde-up Episoden noch nicht merklich gea¨ndert haben.
Detailierte Ha¨ufigkeitsbestimmungen bei AGB-Sternen hinsichtlich dieser Elemente,
welche die grundlegenden Staubverbindungen in AGB-Sternen vom Spektraltyp M
bilden, scheinen nicht vorhanden zu sein. Die Ha¨ufigkeiten der Elemente Si, Mg
und Fe und bis zu einem gewissen Maß auch von Al, Ca und Ni sind aber von
besonderem Interesse fu¨r die Staubbildung um M-Sterne. Glu¨cklicherweise sind die
elektrischen Kernladungen dieser Elemente groß genug, dass die Kerne wa¨hrend der
Sternentwicklung zu und auf dem AGB durch nukleare Prozesse in den stellaren
Brennzonen nicht beeinflußt werden. Die Temperaturen in der Brennzone sind fu¨r
eine effiziente Reaktion von Mg, Si und Fe viel zu niedrig. Zusa¨tzlich haben die Kerne
der Elemente leichter als Fe kleine Wirkungsquerschnitte beim Neutroneneinfang,
sodass sich die Gesamtha¨ufigkeiten der leichten Elemente auch nicht durch den auf
dem thermisch pulsenden AGB wirksamen s-Prozess bedeutend a¨ndern. Desweiteren
verbraucht der s-Prozess nur einen kleinen Teil des Fe, um die schweren s-Prozess-
Kerne zu bilden. Dies ermo¨glicht die Nutzung von Ha¨ufigkeitsbestimmungen von
Hauptreihensternen, wenn man die Ha¨ufigkeiten der staubbildenden Elemente auf
dem AGB beno¨tigt.
Fu¨r galaktische F- und G-Sterne sind systematische Untersuchungen der Element-
ha¨ufigkeiten von Hauptreihensternen und ihre Abha¨ngigkeit von der Metallizita¨t,
große Stichproben inbegriffen, verfu¨gbar. Dieser Spektralklassenbereich und der da-
mit verbundene Bereich der Hauptreihensternmassen ist enger als der Massenbe-
reich der Vorla¨ufer von AGB-Sternen, welche grob Hauptreihensternen vom Spek-
traltyp spa¨tes K bis B3 (Lang [1992]) entsprechen. Jedenfalls sollten Sterne gleicher
Metallizita¨t, d.h. gebildet in etwa dem gleichen chemischen Entwicklungszeitraum
der Galaxis, alle mit der gleichen chemischen Anfangszusammensetzung (und den
gleichen Ha¨ufigkeitsvariationen, sofern vorhanden) entstanden sein, unabha¨ngig von
ihren Anfangsmassen. Somit kann man die Ha¨ufigkeiten der staubbildenden Ele-
mente in F- und G-Hauptreihensternen als repra¨sentativ (bei gleicher Metallizita¨t)
fu¨r die Ha¨ufigkeiten dieser Elemente in AGB-Sternen ansehen. Es wird abgesehen
von den kleinen Metallizita¨tsgradienten in der Galaxis, welche eine einfache Alter-
Metallizita¨t-Zuordnung etwas schwierig gestalten.
Zwei zu diesem Zweck besonders nu¨tzliche Untersuchungen sind die Ha¨ufigkeits-
bestimmungen von Edwardson et al. [1993] und Chen et al. [2000], welche fu¨r eine
ziemlich große Sternzahl die Ha¨ufigkeiten der Elemente, die Hauptsa¨chlich von Inter-
esse sind, angeben. Ihre Ergebnisse zeigen, dass die Ha¨ufigkeiten der staubbildenden
Elemente Si, Fe, Al und Ca eine ziemlich systematische Vera¨nderung mit der Metal-
lizita¨t aufweisen und eine Streuung der Ha¨ufigkeiten bei einzelnen Sternen um das
Mittel, die bei den meisten Elemente jedoch gering ist. Man kann durch solch be-
grenzte Ha¨ufigkeitsschwankungen keine drastischen Schwankungen der chemischen
Zusammensetzung der Staubmischung erwarten. Eine wichtige Ausnahme ist Ma-
gnesium, welches bei einzelnen Sternen eine sehr große Streuung der Mg-Ha¨ufigkeit
aufweist. Diese starke Streuung einzelner Mg-Ha¨ufigkeiten steht in scharfem Kon-
trast zu einer eher gleichfo¨rmigen Si-Ha¨ufigkeit aller Sterne mit gleicher Metallizita¨t.
Da Mg und Si die beiden wichtigsten Bestandteile fu¨r die Bildung von Silikatstaub
in M-Sternen darstellen, mag dies ernste Folgen fu¨r die chemische Zusammensetzung
des von diesen Sternen gebildeten Staubs haben.
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Tabelle 5.1: Elementha¨ufigkeiten, die in der Kondensationrechnung benuzt wurden.
Letzte Spalte zeigt die Solarha¨ufigkeiten.
El. AGB-Stern solar
He 1.04 10−1 9.75 10−2
C 2.33 10−4 3.55 10−4
N 2.52 10−4 9.33 10−5
O 6.87 10−4 7.41 10−4
Die Untersuchungen von Edwardson et al. [1993] und Chen et al. [2000] weisen dar-
auf hin, dass die Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse der meisten Sterne mit Population
I und Population II Metallizita¨ten im Intervall 1<∼ Mg/Si<∼ 1.5 gleichverteilt sind.
In diesem Fall ist ausreichend Magnesium verfu¨gbar, um das Silizium vollsta¨ndig
in Magnesium-Silikat-Staub zu kondensieren. Ein Bruchteil von <∼ 10% aller Sterne
mit Population I und Population II Metallizita¨t scheinen jedoch geringere Magne-
siumha¨ufigkeiten als deren Siliziumha¨ufigkeiten aufzuweisen, in einigen extremen
Fa¨llen scheint das Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis so gering wie 0.6 zu sein, wa¨hrend
z.B. nach Anders and Grevesse [1989] das Sonnensystem ein Mg/Si-Ha¨ufigkeits-
verha¨ltnis von 1.08 hat und die Daten von Snow and Witt [1996] fu¨r das interstella-
re Medium Mg/Si=1.34 zeigen. Bei Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen kleiner als Eins
kann das Si nicht vollsta¨ndig in Magnesiumsilikaten gebunden werden und es mu¨ssen
sich einige andere Staubarten bilden. Es soll gezeigt werden, dass sich in diesem Fall
Quarz als eine zusa¨tzliche Staubart bildet.
In diesem Kapitel werden die Folgen beru¨cksichtigt, die sich aus den großen Schwan-
kungen der Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse fu¨r die chemische Zusammensetzung des
Staubs in zirkumstellaren Hu¨llen von Objekten mit sauerstoffreicher Chemie erge-
ben. S- und C-Sterne werden in diesem Kapitel nicht beru¨cksichtigt. Die allgemeinen
Grundsa¨tze der Berechnung von Nichtgleichgewichts-Staubbildung sind in Gail &
Sedlmayr [1999] diskutiert.
5.2 Elementha¨ufigkeit auf dem AGB
Die Elementha¨ufigkeiten der leichtesten und der schwersten Elemente unterscheiden
sich auf dem AGB von den Ha¨ufigkeiten dieser Elemente in den Vorla¨ufersternen auf
der Hauptreihe signifikant, da Material aus nuklearen Prozessen aus der Brennzone
in die Sternoberfla¨che gemischt wird. Die ersten und zweiten
”
dredge up“ Prozesse
am unteren Ende des Roten-Riesenastes (erster dredge up) und am unteren Ende des
Asymptotischen Riesenastes (zweiter dredge up) vera¨ndern die Ha¨ufigkeiten von He
und CNO durch das Mischen von Material, das im CNO-Zyklus H zu He gebrannt
hat, in die Sternhu¨lle. Dies erho¨ht ein wenig die He-Ha¨ufigkeit. Da der Bestand an
C-, N- und O-Kernen wa¨hrend dem Wasserstoffbrennen durch den CNO-Zyklus in
die Gleichgewicht-Mischung umgewandelt wird, d.h. hauptsa¨chlich in 14N, erho¨ht
das Mischen dieses Materials in die Hu¨lle die N-Ha¨ufigkeit und senkt die C- und
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O-Ha¨ufigkeiten. Nach dem
”
zweiten dredge up“ erwartet man eine wie in Tab. 5.1
gezeigte Zusammensetzung. Die ‘solaren’ Werte in der Tabelle entsprechen den von
Anders & Grevesse [1989] und Grevesse & Noels [1993] angegebenen Ha¨ufigkeiten.
Die ‘AGB’-Werte werden wie folgt bestimmt: die Standardha¨ufigkeiten von He, C,
N und O wurden entsprechend den A¨nderungen der Ha¨ufigkeiten in den Sternober-
fla¨chen skaliert, die fu¨r Sterne kleiner und mittlerer Massen in den Entwicklungsrech-
nungen von Schaller et al. [1992] ermittelt wurden. Die auf diese Weise bestimmten
CNO-Ha¨ufigkeiten stimmen in AGB-Sternen, wie in Smith & Lambert [1990] gege-
ben, mit den durch Beobachtung bestimmten mittleren Ha¨ufigkeiten dieser Elemente
gut u¨berein.
Wenn der Stern den oberen ABG erreicht, tritt in irgendeinem Augenblick der er-
ste thermische Puls auf. Nach einigen Pulsen beginnt der dritte dredge up, der (i)
frisch produzierten Kohlenstoff aus dem He-Brennen und (ii) frisch produzierte s-
Prozess-Elemente in die Hu¨lle mischt. Dies wandelt nach wenigen Pulszyklen die
Chemie der Sternoberfla¨che fu¨r alle Sterne, deren Anfangsmasse zwischen ≈ 1M
und ≈ 4.5M liegt, von einer sauerstoffreichen in eine kohlenstoffreiche Mischung
um. Sterne mit geringeren Anfangsmassen werden mo¨glicherweise niemals zu C-
Sternen. Massereichere Sterne wandeln den Kohlenstoff, der aus der He-Brennzone
in die untere Region der a¨ußeren Hu¨lle gemischt wird, mittels H-Brennen durch den
CNO-Zyklus in N um (der ‘hot bottom burning’ Prozess) und erhalten sich ihre
sauerstoffreiche Oberfla¨chenchemie (siehe Lattanzio & Forestini [1999]).
Die Ha¨ufigkeiten von Kernen mit Massen, die zwischen der leichter Kerne, die am
CNO-Zyklus und seinen Seitenreaktionen beteiligt sind, und der schwerer Kerne jen-
seits des Eisenspitze, liegen, werden in AGB-Sternen durch nukleare Brennprozesse
nicht beeinflußt. Die Zentraltemperaturen in AGB-Sternen sind, außer fu¨r die leich-
testen Kerne, zu niedrig fu¨r Protoneneinfang, und die Kerne mit mittlerer Masse bis
etwa zur Eisenspitze haben kleine Neutroneneinfangswirkungsquerschnitte und neh-
men nicht am s-Prozess teil. Das bedeutet, dass die Ha¨ufigkeiten der ha¨ufigen Isotope
der Elemente von Mg bis Ni durch nukleare Prozesse auf dem AGB nicht signifikant
beeinflußt werden. Diese Kerne werden hauptsa¨chlich in Supernovae erzeugt. Nur
einige seltene Isotope unterlaufen bedeutende Ha¨ufigkeitsa¨nderungen. Es bildet sich
beispielsweise das langlebige instabile 26Al Isotop (Forestini & Charbonnel [1997]).
Die Gesamtha¨ufigkeiten der Elemente von Mg bis Ni sind in AGB-Sternen nahezu
identisch mit ihren Anfangsha¨ufigkeiten aus der Entstehungszeit des Vorla¨ufersterns.
Bezu¨glich der Staubbildung in zirkumstellaren Hu¨llen von AGB-Sternen sind nur
die folgenden Elemente von Interesse: C, N, O, Mg, Al, Si, S, Ca, Fe, und Ni, da
nur diese ausreichend ha¨ufig sind, um an der Bildung beobachtbarer Staubmengen
teilzuhaben. Weniger ha¨ufige Elemente wie Ti, V und Zr ko¨nnen allerdings fu¨r die
Bildung von Keimen wichtig sein.
Ha¨ufigkeitsbestimmungen der Elemente Mg, Al, Si, S, Ca, Fe, und Ni sind fu¨r AGB-
Sterne selten. Die ku¨rzliche Arbeit von Edwardsson et al. [1993] mit den Verbesse-
rungen von Tomkin et al. [1997] geben fu¨r eine große Stichprobe galaktischer F- und
G-Zwergsterne die Ha¨ufigkeiten der hier interessanten Elemente an. Die Arbeit von
Chen et al. [2000] gibt die Ha¨ufigkeiten der relevanten Elemente fu¨r eine betra¨cht-
liche Zahl weiterer F- und G-Zwerge an. Die einzige Ausnahme ist das Element S,
fu¨r welches keine Ha¨ufigkeitsbestimmungen angegeben sind. Schwefel spielt jedoch
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Abbildung 5.1 Magnesium und Silizium-Ha¨ufigkeiten in galaktischen F und G Zwergsternen.
Die zwei Linien entsprechen Mg = Si und Mg = 2Si. Diese Linien begrenzen den Bereich der
Koexistenz von Forsterit (Olivin) und Enstatit (Pyroxen).
wahrscheinlich keine Rolle bei der Staubbildung von M-Sternen (mag aber bei der
von C-Sternen wichtig sein). Bei den Sternen, die beiden Arbeiten gemeinsam sind,
wurden die Daten von Edwardsson et al. [1993] und Tomkin et al. [1997] verwendet,
da fu¨r die einzelnen Sterne die Unterschiede in den Ha¨ufigkeiten fu¨r beide Sa¨tze
von Ha¨ufigkeitsbestimmungen recht gering sind. In Edwardsson et al. [1993] wur-
de der Fehler in der Ha¨ufigkeitsbestimmung fu¨r einzelne Sterne zu meist von der
Ordnung ±0.05 . . . 0.1 dex bestimmt, die Fehler in Chen et al. [2000] sind von der
gleichen Gro¨ßenordnung. Die Abbildung (5.1) zeigt die Korrelation zwischen den
Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen [Si/H] und [Mg/H], welche von speziellem Interesse fu¨r die
Silikatstaubbildung sind, der 235 Sterne aus den Arbeiten von Edwardsson et al.
oder Chen et al., in denen sowohl Mg- als auch Si-Ha¨ufigkeiten bestimmt werden.
Die Ha¨ufigkeiten einiger sehr metallarmer Sterne wurden von Gratton & Sneden
[1988] und Magain [1987] angegeben. Die Fehler der Ha¨ufigkeitsbestimmungen sind
jedoch viel gro¨ßer als jene der oben erwa¨hnten Arbeiten (bis zu 0.15 in Gratton &
Sneden und bis zu 0.26 in Magain). Die Abbildung (5.1) zeigt zum Vergleich auch
die Verha¨ltnisse [Si/H] und [Mg/H] von 18 sehr metallarmen Sternen.
Die Zusammensetzung der Hauptbestandteile des Staubs in M-Sternen wird durch
die Ha¨ufigkeiten der drei Elemente Si, Mg und Fe bestimmt. In diesen Sternen ist die
Sauerstoffha¨ufigkeit um so viel ho¨her als die von Si, Mg und Fe, dass die Bildung von
Oxidverbindungen nicht durch die Menge verfu¨gbaren Sauerstoffs begrenzt ist. Die
Abbildung (5.1) zeigt die Korrelation zwischen den Ha¨ufigkeiten [Si/H] und [Mg/H]
fu¨r 177 Sterne aus Edwardsson et al. [1993] und Tomkin et al. [1997], 58 Sterne aus
Chen et al. [2000], 13 Sterne aus Gratton und Sneden [1988] und 5 Sterne aus Magain
[1987]. Zusa¨tzlich zeigt die Abbildung die zwei Linien, an denen Mg = Si und Mg =
2Si. Bei Sternen mit Population I und Population II Metallizita¨ten (die Arbeiten von
Edwardsson et al. und Chen et al.) ist, wie klar erkennbar, das Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis
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Mg/Si der meisten Sterne stark in dem Bereich 1.0 ≤ Mg/Si ≤ 1.5 konzentriert.
Ein kleiner Teil der Sterne (<∼ 10%) besitzen kleinere Mg-Ha¨ufigkeiten als die Si-
Ha¨ufigkeit, bis hinunter zu Mg/Si ≈ 0.6. Nur ein Stern scheint eine Mg-Ha¨ufigkeit
zu besitzen, die das Doppelte der Si-Ha¨ufigkeit ein wenig u¨bertrifft. Wie man unten
sehen wird, korrespondieren die beiden Grenzen Mg = Si und Mg = 2Si mit den
Grenzen, an denen eine A¨nderung der Mineralzusammensetzung des zirkumstellaren
Staubs zu erwarten ist.
Bei den sehr metallarmen Sternen (die Arbeiten von Gratton & Sneden, Magain)
scheint die Mg-Ha¨ufigkeit generell unter der Si-Ha¨ufigkeit zu liegen, in vielen Fa¨llen
sogar weitaus darunter. Im Folgenden werden diese Sterne nicht beru¨cksichtigt, da
es nicht klar ist, ob sie in ihrem Sternwind Staub bilden, wenn Sterne mit solch
geringer Metallizita¨t das AGB-Stadium der Sternentwicklung erreichen.
Das Kreuz in der unteren rechten Ecke von Abb. (5.1) zeigt den erwarteten maxi-
malen Fehler der Ha¨ufigkeitsbestimmungen aus Edwardsson et al. [1993] und Chen
et al. [2000]. Die Streuung der Mg/Si-Ha¨ufgikeitsverha¨ltnisse u¨bertrifft die Feh-
ler in den Ha¨ufigkeitsbestimmungen betra¨chtlich. Dies weist auf große Stern-zu-
Stern-Schwankungen des Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisses hin. Solche Schwankungen
ko¨nnen beispielsweise aus starken Schwankungen der Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse
im Auswurf von Typ II Supernovae (z.B. Thielemann et al. [1993]) und unvollsta¨ndi-
ger Durchmischung interstellaren Materials folgen oder von schwankenden Materi-
alverteilungen aus Typ Ia Supernovae, welche sehr metallarm sind (z.B.Thielemann
et al. [1993]). Die Diffusion der Sterne in der galaktischen Scheibe kann Sterne aus
Bereichen unterschiedlicher Metallizita¨t miteinander vermischen und dadurch eben-
falls zu den beobachteten Streuungen beitragen (Edwardsson et al. [1993]). Es kann
erwartet werden, dass die AGB-Riesensterne, welche von solchen Zwergsternen ab-
stammen, die gleichen Schwankungen in den Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen zeigen.
Da dieses Verha¨ltnis die Zusammensetzung der Staubmischung in der Staubhu¨lle
eines AGB-Sterns bestimmt, ko¨nnen betra¨chtliche Schwankungen in der Zusammen-
setzung der Mineralmischung erwartet werden.
5.3 Gleichgewichtskondensation von Staub
Staubkondensation tritt in zirkumstellaren Staubhu¨llen unter Bedingungen fern von
chemischem Gleichgewicht auf. Nichtsdestotrotz ist die Betrachtung des Prozesses
der Gleichgewichtskondensation nu¨tzlich, um die stabilsten Kondensate zu bestim-
men, da diese auch als wahrscheinliche Kandidaten bei der Kondensation im Nicht-
Gleichgewichtszustand erwartet werden. So wird mit einer Bestimmung der Zu-
sammensetzung der Gleichgewichtsmineralmischung begonnen, wenn betra¨chtliche
Abweichungen des Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisses von seinem Wert von 1.075 der
solaren Elementha¨ufigkeit auftreten.
5.3.1 Gleichgewichtskondensation von Si–Fe–Mg–Verbingungen
Die hauptsa¨chlichen Staubverbindungen in AGB-Sternen vom Spektraltyp M sind
diejenigen, die sich aus den ha¨ufigsten Elementen, d.h. Si, Mg und Fe, gebildet
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haben. Sie bilden zusammen mit Sauerstoff einige sehr stabile Verbindungen mit
hohen Schmelz- und Siedetemperaturen. Die weniger ha¨ufigen Elemente Al, Ca, Na,
Ti, Zr bilden einige Kondensate, die sogar noch stabiler als die Magnesium-Eisen-
Silizium-Verbindungen sind. Ihre Ha¨ufigkeiten sind jedoch zu gering, um Staub in
Mengen zu bilden, die durch einen Beitrag solcher Staubarten zur Infrarotemission
aus der zirkumstellaren Staubhu¨lle einfach zu messen sind. Einige von ihnen ko¨nnen
allerdings fu¨r die Bildung von Keimen wichtig sein.
Zahlreiche Berechnungen von Kondensationsreihen (z.B. Grossman [1972]; Lattimer,
Schramm & Grossman [1978]; Saxena & Ericksson [1986]; Sharp & Huebner [1990];
Lodders & Fegley [1995]; Lodders & Fegley [1999]; Ebel & Grossman [2000]) zeig-
ten fu¨r die kosmische Standardelementmischung, dass im chemischen Gleichgewicht
Forsterit mit der Zusammensetzung Mg2SiO4, Enstatit mit der Zusammensetzung
MgSiO3 und freies metallisches Eisen die stabilsten Kondensate der ha¨ufigen Elemen-
te sind. Die Elementmischung, die in solchen Rechnungen verwendet wird, entspricht
einem Magnesium-Silizium-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis von Mg/Si = 1.075 bei der kosmi-
schen Standardelementmischung, sofern die letzten Ha¨ufigkeitstabellen von Anders
& Grevesse [1989] und Grevesse & Noels [1993] verwendet werden, oder einem nahen
Wert bei Verwendung anderer Tabellenwerte.
Beru¨cksichtigt man in einer Rechnung im thermodynamischen Gleichgewicht, dass
Forsterit und Enstatit Mischkristalle mit ihren Eisen enthaltenden Gegenstu¨cken,
Fayalit mit der Zusammensetzung Fe2SiO4 und Ferrosilit mit der Zusammensetzung
FeSiO3, bilden, stellt sich heraus, dass im Gleichgewicht nicht die reinen Endpro-
dukte der zwei Mischkristalle die stabilsten Verbindungen sind, sondern sich Olivin
mit der Zusammensetzung Mg2xFe2(1−x)SiO4 und Pyroxen mit der Zusammenset-
zung MgxFe1−xSiO3 bilden. Jedenfalls ist der Eisengehalt im Gleichgewicht gering,
d.h. (1− x)  1 (z.B. Saxena & Ericksson [1986]). In den folgenden Betrachtungen
werden die geringen Mengen an Eisen, die in Olivin und Pyroxen gebunden sind,
vernachla¨ssigt und nur die reinen Verbindungen Forsterit und Enstatit beru¨cksich-
tigt.
Im chemischen Gleichgewicht erha¨lt man eine Mischung aus Forsterit und Ensta-
tit nur, wenn das Magnesium-Silizium-Verha¨ltnis die Ungleichung 1 < Mg/Si < 2
erfu¨llt. Im Prinzip ist Forsterit stabiler als Enstatit, Forsterit beno¨tigt aber zu sei-
ner Bildung zwei Mg-Atome auf ein Si-Atom im Gegensatz zu Enstatit, welches nur
eines beno¨tigt. Ist 1 < Mg/Si < 2, dann ist in der Elementmischung zu wenig Mg
verfu¨gbar, um alle Si-Atome in das stabilere Forsterit zu kondensieren. In diesem
Fall bilden sich Forsterit und ein wenig Enstatit in solchen Mengen, dass Forste-
rit und Enstatit bei niedrigen Temperaturen das gesamte verfu¨gbare Silizium und
Magnesium aufbrauchen.
Ist Mg/Si > 2, dann ist in der Mischung mehr Magnesium vorhanden als in Forsterit
gebunden werden kann. In diesem Fall bildet sich kein Enstatit und das u¨berschu¨ssi-
ge Magnesium bildet eine andere stabile Verbindung, welche sich als festes MgO
herausstellt, von dem bekannt ist, dass es bis zu hohen Temperaturen sehr stabil ist.
Ist Mg/Si < 1, dann sind ungenu¨gende Mengen an Magnesium verfu¨gbar, damit
das gesamte Silizium zu Enstatit kondensiert. Bei niedrigen Temperaturen braucht
in diesem Fall die Bildung von Enstatit das gesamte Magnesium auf und es bildet
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sich kein Forsterit. Das u¨briggebliebene Silizium bildet eine andere stabile Silizium-
verbindung. Es stellt sich heraus, dass es in diesem Fall Quarz ist, welches ebenfalls
eine ziemlich stabile Verbindung ist.
Die Haupteigenschaften der Mineralmischung, die sich bei unterschiedlichen Magne-
sium-Silizium-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen bildet, werden durch sto¨chiometrische Bedin-
gungen bestimmt, um Mg und Si zwischen der stabilsten (Forsterit) und zweitstabil-
sten (Enstatit) Magnesium-Silizium-Verbindung aufzuteilen, welche in dem Ha¨ufig-
keitsverha¨ltnisintervall 1 < Mg/Si < 2 ihrer Koexistenz Mg und Si vollsta¨ndig
aufbrauchen. Nur außerhalb dieses Bereiches ko¨nnen sich andere Si oder Mg enthal-
tende Verbindungen bilden. Weitere Details der Gleichgewichtskondensation mu¨ssen
aus einer Berechnung der Gleichgewichtsmineralmischung durch die Methoden der
chemischen Thermodynamik bestimmt werden.
Die weniger ha¨ufigen Elemente Al und Ca bilden zusammen mit Si, Mg und O einige
sehr stabile Verbindungen. In dem Temperaturbereich, in dem Forsterit stabil ist,
sind dies hauptsa¨chlich Spinel (MgAl2O4) und Diopsid (CaMgSi2O6) oder Anorthit
(CaAl2Si2O8). Ihre Bildung verbraucht einen Teil der Elemente Mg und und Si,
welcher der Bildung anderer Magnesium- und Siliziumverbindungen dann nicht zur
Verfu¨gung steht, da diese Al- und Ca-Verbindungen stabiler sind. Dies verschiebt die
oben genannten Grenzen des Magnesium-Silizium-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisses zu etwas
geringeren Werten ohne das Gesamtbild zu vera¨ndern. Es wird daher der Einfachheit
halber willku¨rlich angenommen, dass Al und Ca vollsta¨ndig in Spinel und Diopsid
kondensieren, und es werden die Details der Al-Ca-Chemie (und der weniger ha¨ufiger
Elemente) nicht beru¨cksichtigt, da diese fu¨r die Zwecke dieser Arbeit unwichtig sind.
5.3.2 Berechnung der chemischen Gleichgewichte
Die chemische Zusammensetzung einer Festko¨rper-Gas-Mischung in einer zirkum-
stellaren Hu¨lleist aus zwei Gleichungssa¨tzen berechnet worden:
• Dem Massenwirkungsgesetz fu¨r jede einzelne Substanz, und
• den Nebenbedingungen fu¨r die Ha¨ufigkeit der Elemente.
Das Prinzip dieser Berechnung ist im Kapitel 4 beschrieben.
5.3.3 Ergebnisse fu¨r die Mineralmischung
Die Ergebnisse fu¨r die Mineralzusammensetzung, die sich bei unterschiedlichen Mag-
nesium-Silizium-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen im chemischen Gleichgewicht bilden, sind
in Abb. (5.2) dargestellt. Der gesamte Gasdruck wird zu P = 10−4 dyn cm−2 ange-
nommen, was fu¨r den Gasdruck in der Kondensationszone zirkumstellarer Staubhu¨l-
len repra¨sentativ ist (siehe z.B. Abb. 7 in Gail & Sedlmayr [1999]). Die Elementha¨ufig-
keiten sind die aus Anders & Grevesse [1989] und Grevesse & Noels [1993] mit der
Ausnahme, dass das Mg/Si-Verha¨ltnis in den Grenzen 0.6 ≤ Mg/Si ≤ 2.4 variiert
wurde, welche den Bereich der Mg/Si-Verha¨ltnisse mit einschließen, der in AGB-
Sternen auftreten kann.
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Abbildung 5.2 Linien konstanten Kondensationsgrads der ha¨ufigen Magnesium und Siliziumver-
bindungen bei P = 10−4 dyn cm−2 fu¨r unterschiedliche Werte des Mg/Si Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisses.
Durchgezogene Linien: Forsterit. Gestrichelte Linien: Enstatit. Gepunktete Linien: Quarz. Gestri-
chelte gepunktete Linien: MgO. Die Zahlen bezeichen den Kondensationsgrad des Schlu¨sselelements
(Si fu¨r Forsterit, Enstatit und Quarz, Mg fu¨r MgO) in dem Festko¨rper. Die kleine Abbildung links
zeigt die Stabilita¨tsgrenzen der verschiedenen Kondensate und die Regionen, in denen die verschie-
denen Mineralmischungen koexistieren. Es wurde angenommen, dass ein Teil des Si sowie des Mg
in Spinel und Diopsid gebunden sind.
Die Abbildung (5.2) zeigt die Stabilita¨tsgrenzen und Existenzbereiche der verschie-
denen Mg-Si-Kondensate. Die stabilste Verbindung bei jedem Mg/Si-Ha¨ufigkeits-
verha¨ltnis ist Forsterit und die oberste Linie entspricht seiner Stabilita¨tsgrenze.
Oberhalb dieser Grenze existiert keines der ha¨ufigen Mg-Si-Kondensate außer den
viel weniger ha¨ufigen Al-Ca-Kondensaten. Die obere Stabilita¨tsgrenze von Enstatit
tritt bei einer etwas niedrigeren Temperatur auf. In dem Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisinter-
vall 1<∼ Mg/Si<∼ 2 existieren Enstatit und Forsterit bei allen Temperaturen unter
der Stabilita¨tsgrenze von Enstatit gemeinsam, und in dem Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisbe-
reich Mg/Si<∼ 1 existieren sie nur in einem kleinen Temperaturstreifen direkt unter
der Stabilita¨tsgrenze von Enstatit gemeinsam. In dem Bereich Mg/Si<∼ 1 verschwin-
det das Forsterit bei einer bestimmten Grenztemperatur, da unterhalb dieser Grenze
das Enstatit das gesamte verfu¨gbare Mg aufbraucht.
In dem Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisbereich Mg/Si<∼ 1 bildet sich Quarz, da nur ein Teil des
Si in Enstatit gebunden werden kann. Aufgrund der bedeutend geringeren Stabilita¨t
von Quarz im Vergleich zu den Magnesiumsilikaten taucht die obere Stabilita¨tsgren-
ze von Quarz etwa 30 K unterhalb der Grenze auf, an der Forsterit verschwindet. So
gibt es einen kleinen Zwischenbereich, in dem nur Enstatit existiert. In dem Ha¨ufig-
keitsverha¨ltnisbereich Mg/Si > 1 gibt es in der Gleichgewichtsmineralmischung
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keinen Quarz, weil Si die stabileren Minerale Forsterit und Enstatit bildet.
In dem Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisbereich Mg/Si>∼ 2 bildet sich festes MgO, da nur ein
Teil des Mg in Forsterit gebunden werden kann. MgO verbraucht dann das u¨berschu¨s-
sige Mg, das nicht in Forsterit gebunden ist, auf.
Die Abbildung (5.2) zeigt Linien konstanter Kondensationsgrade f der ha¨ufigen
Staubarten zwischen der Stabilita¨tsgrenze f = 0 und der Grenze nahezu vollsta¨ndi-
ger Kondensation f = 0.99, aus denen die Details des Gleichgewichtskondensati-
onsprozesses ersehen werden ko¨nnen. Es ist zu beachten, dass f fu¨r ein bestimmtes
Kondensat so definiert ist, dass er den Anteil des Schlu¨sselelements beschreibt, der
zu seiner Bildung beno¨tigt wird und in dem Kondensat gebunden ist. Als Schlu¨ssel-
element von Quarz, Forsterit und Enstatit wurde Si gewa¨hlt, von festem MgO ist Mg
das Schlu¨sselelement. Besonders in Abb. (5.2) kann man sehen, wie im chemischen
Gleichgewicht das Silizium und Magnesium in dem Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisbe-
reich 1<∼ Mg/Si<∼ 1.5, der in der Mehrzahl der Sterne angetroffen wird, zwischen
Forsterit und Enstatit aufgeteilt wird.
Die Stabilita¨tsgrenze und der Kondensationsgrad von festem Eisen wurden nicht dar-
gestellt, da Eisen bei einer Temperatur etwas unterhalb der von Olivin unabha¨ngig
von den anderen Mineralen kondensiert (siehe Abb. 2 in Gail & Sedlmayr [1999]).
In zirkumstellaren Teilchen ist der Eisengehalt normalerweise ungleich Null, doch
sein genauer Wert ist unbekannt. Daher mu¨ssen im folgenden nicht die reinen End-
produkte Forsterit und Enstatit ihrer jeweiligen Mischungsreihen betrachtet werden,
sondern die entsprechenden Eisen enthaltenden Mischkristalle Olivin und Pyroxen.
5.4 Nicht-Gleichgewichts Kondensation
Es werden Modelle zu der Bildung von Staub in einer spha¨risch symmetrischen
Ausstro¨mung aus einem nicht-vera¨nderlichen Stern gerechnet. In Anbetracht der
Tatsache, dass die meisten ku¨hlen Riesen auf dem AGB regula¨re oder semiregula¨re
Vera¨nderliche sind, bei denen regelma¨ßig Schockwellen die a¨ußeren Schichten des
Sterns durchqueren, ist diese Annahme hochgradig idealisiert. Eine realistische Be-
handlung von Staubbildungsproblemen inklusive stellarer Pulsation ist jedoch ge-
genwa¨rtig nicht mo¨glich. Und stationa¨re Modelle, wie das, welches im folgenden
betrachtet wird, sind gut geeignet, um die Grundprinzipien der Staubbildung in
zirkumstellaren Hu¨llen zu untersuchen. Ein Vergleich einiger Ergebnisse einer Mo-
dellrechnung (Winters et al. [1997]) fu¨r ein zeitabha¨ngiges Modell der Staubkon-
densation in einem Kohlenstoffstern (eine Staubart) mit Ergebnissen eines Modells,
das auf einer stationa¨ren Ausstro¨mung basiert, zeigt, dass sich die globalen Eigen-
schaften stationa¨rer Modelle nicht sehr von jenen solcher Modelle, die Pulsation
beinhalten, unterscheiden, obwohl die Details ga¨nzlich verschieden sind. Stationa¨re
Modelle sind allerdings fu¨r die leuchtkra¨ftigeren U¨berriesen angemessen, bei denen
die Vera¨nderlichkeit nicht so wichtig ist wie auf dem AGB (Le Bertre & Winters
[1998]).
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5.4.1 Das Windmodell
Das Modell des Sternwinds ist das in Gail & Sedlmayr [1999] beschriebene verein-
fachte Modell: Es wird angenommen, dass das Gas mit einer konstanten Geschwin-
digkeit v0 von der Ordnung der Schallgeschwindigkeit solange in die staubbildende
Schicht der zirkumstellaren Hu¨lle stro¨mt, wie die gravitative Anziehung des Sterns
auf die Gas-Staub-Mischung den Strahlungsdruck u¨berwiegt. Sobald das Verha¨ltnis
Γ =
L∗
4pi cGM∗
κ (5.1)
von Strahlungs- zu Gravitationsbeschleunigung 1 u¨bersteigt, wird die Bewegungs-
gleichung
v
dv
dr
= −GM∗
r2
(1− Γ) (5.2)
der Ausstro¨mungsgeschwindigkeit v, welche der Anfangsbedingung
v = v0 bei Γ(r) = 1 . (5.3)
unterliegt, gelo¨st. M∗ ist die Sternmasse und L∗ die stellare Leuchtkraft. Es ist zu
beachten, dass sich Γ mit dem Abstand von dem Stern a¨ndert. In dem staubfreien
Gebiet hat man Γ  1, nach Einsetzen der Staubbildung steigt Γ schnell zu Werten
von Γ > 1.
In der Bewegungsgleichung (5.2) wird der Druckgradient vernachla¨ssigt, um die not-
wendige Integration durch die singula¨re Stelle in der Geschwindigkeitsgleichung, wie
sie beispielsweise in Gail & Sedlmayr [1987] durchgefu¨hrt wurde, zu vermeiden. Die
explizite Beru¨cksichtigung der singula¨ren Stelle ist eine unno¨tige Komplikation, wenn
die Details der Staubnukleation — so wie in dieser Arbeit — vernachla¨ssigt werden.
Die Massendichte in der Ausstro¨mung wird aus der Kontinuita¨tsgleichung (Massen-
erhaltungsgleichung)
ρ =
M˙
4pi r2v
. (5.4)
berechnet. M˙ ist die Massenverlustrate durch die stationa¨re Ausstro¨mung.
Die Parameter des Windmodells sind M∗, L∗, M˙ , und v0. Die Parameterwahl wird
durch den Umstand diktiert, dass Massenverlust und Staubbildung auf dem AGB
betrachtet werden. Es sollen insbesondere die Folgen von A¨nderungen im Ha¨ufig-
keitsverha¨ltnis von Mg zu Si auf die Staubbildung in zirkumstellaren Hu¨llen von
AGB-Sternen untersucht werden. In dieser Modellrechnung wird eine Sternmasse
von M∗ = 1.0M angenommen, was am unteren Ende fu¨r die Anfangsmassen von
AGB-Sternen angesiedelt ist, jedoch beru¨cksichtigt, dass die Sterne, die von Interesse
sind, bereits durch einen massiven Sternwind einen Teil ihrer Masse verloren haben.
Starke Massenverluste und zirkumstellare Staubhu¨llen werden bei AGB-Sternen be-
obachtet, wenn ihre Leuchtkraft bis zu >∼ 104 L angestiegen ist. In dieser Modell-
rechnung wird L∗ = 110
4 L angenommen. Die Effektivtemperatur des Sterns wird
als Teff = 2500 K angenommen. Typische Massenverlustraten, die bei Sternen mit
Staubhu¨llen beobachtet werden, decken einen weiten Bereich ab. Dieser Parameter
wird in den Modellrechnungen variiert (siehe spa¨ter). Die Anfangsgeschwindigkeit
v0, um (5.2) zu integrieren, wird auf 1 km s
−1 festgelegt, was von der Ordnung der
Schallgeschwindigkeit in der staubbildenden Schicht ist.
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Abbildung 5.3 Verteilung von Si, Mg und Fe zwischen den festen Kondensaten und der Gasphase.
Windmodell mit Standard Elementmischung und M˙ = 1 10−5 M a
−1.
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5.4.2 Absorption durch Staub
Der flußgemittelte Massenabsorptionskoeffizient κ in (5.1) wird angenommen als
κ = κgas +
∑
i
fiκi,dust . (5.5)
Die Opazita¨ten κi,dust aller Staubarten i werden durch ihre mittleren Rosseland-
Opazita¨ten gena¨hert. Zusa¨tzlich wird angenommen, dass sich die Opazita¨ten aller
Spezies einfach addieren, was im Allgemeinen fu¨r das Rosseland-Mittel nicht zula¨ssig
ist, außer im Falle grauer Absorption. Da die Staubabsorption in dem Wellenla¨ngen-
bereich, in dem die meiste stellare Energie emittiert wird (um ≈ 1.5µm), nur wenig
mit der Wellenla¨nge variiert, absorbiert der Staub nahezu grau und die Berechnung
von κ durch einfaches Addieren der einzelnen Beitra¨ge der verschiedenen Staubarten
ist ausreichend genau.
Der Massenabsoptionskoeffizient κi,dust der verschiedenen Staubbestandteile wird
unter der Annahme berechnet, dass die am wenigsten ha¨ufigen Elemente, die zu
ihrer Bildung beno¨tigt werden, vollsta¨ndig in diese Staubarten kondensieren (bei
Silikatstaub ist dies normalerweise das Element Si). Da im Allgemeinen die Konden-
sation des Schlu¨sselelements in Staub nicht vollsta¨ndig ist, muss der Absorptionsko-
effizient κi,dust mit dem Bruchteil fi des Schlu¨sselelements multipliziert werden, der
wirklich zu der Staubart i (siehe Gln. 5.5) kondensiert ist. Dieses fi wird durch die
Berechnung der Staubkondensation bestimmt.
Die Massenabsorptionskoeffizienten κi der unterschiedlichen Staubarten werden aus
optischen Konstanten berechnet, wie in Gail [1998] beschrieben. Um die Absorption
durch amorphes Pyroxen zu berechnen, werden fu¨r den komplexen Brechungsindex.
Daten aus Henning & Mutschke [1997] fu¨r Pyroxen mit 30% Eisengehalt verwendet.
Das Ergebnis fu¨r den Rosseland gemittelten Massenabsorptionskoeffizienten kann
ziemlich genau durch die Gleichung (3.3) gena¨hert werden.
5.4.3 Temperatur
Die Temperaturstruktur in der Staubhu¨lle wird in der Na¨herung von Lucy [1971,
1976] berechnet (siehe Kapitel 3).
T 4(r) =
1
2
T 4eff
[
1−
√
1− R
2
∗
r2
+
3
2
τL
]
. (5.6)
Die optische Tiefe τL wird durch
dτL
dr
= −ρκR
2
∗
r2
. (5.7)
bestimmt. κ ist das Rosseland-Mittel des durch (5.5) gegebenen Massenabsorptions-
koeffizienten. Die Differentialgleichung fu¨r τL muss mit der Randbedingung
lim
r→∞
τL = 0 (5.8)
gelo¨st werden. Diese Na¨herung geht davon aus, dass zwischen der Gastemperatur
und irgendeiner der inneren Gittertemperaturen der verschiedenen Staubarten kein
Unterschied besteht.
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Abbildung 5.4 Verteilung von Si, Mg und Fe zwischen den festen Kondensaten und der Gasphase.
Windmodell mit Standard Elementmischung und M˙ = 3 10−5 M a
−1.
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5.5 Nukleation
Die Staubnukleation ist im Allgemeinen ein Zwei-Phasen-Prozess, der mit der Bil-
dung winziger Keime (mo¨glicherweise von der Gro¨ße der Ordnung einiger nm) be-
ginnt, die als Zentren fu¨r das spa¨tere Wachstum auf makroskopische Teilchen dienen.
Die Materialien, aus denen sich die Keime bilden, ko¨nnen entweder aus dem selben
Material wie die endgu¨ltigen Staubteilchen bestehen (homogene Staubbildung), oder
die endgu¨ltigen Teilchen ko¨nnen sich durch das Wachstum irgendeines Materials auf
Keimen anderer Zusammensetzung bilden (heterogene Staubbildung).
Laboruntersuchungen pra¨solarer Kohlenstoffteilchen aus Kohlenstoffsternen auf dem
AGB zeigten, dass all diese Teilchen mo¨glicherweise durch heterogenes Wachstum
auf TiC- (oder ZrC-) Keimen entstanden (Bernatowicz et al. [1996]). TiC (ZrC)
hat eine extrem hohe Gleichgewichtskondensationstemperatur (siehe Abb. (4.7) und
kondensiert wahrscheinlich vor Kohlenstoff, da Kohlenstoffwachstum nur bei viel
niedrigeren Temperaturen im Bereich von 900–1 000 K (Cherchneff [1998]) kinetisch
mo¨glich ist, ganz anders als Rechnungen im chemischen Gleichgewicht (Tcond ≈
1 600 K) voraussagen.
Die Situation hinsichtlich der Staubbildung in M-Sternen ist unklar. Laboruntersu-
chungen pra¨solarer Teilchen gleichen Typs, wie man sie aus Teilchen von C-Sternen
erha¨lt (Bernatowicz et al. [1996]), existieren nicht fu¨r Teilchen sauerstoffreicher
AGB-Sterne. Es ist seit langer Zeit bekannt, dass homogene Silikatstaubbildung
nicht mo¨glich ist und die Bildung irgendeiner anderen Sorte von Keimen erfordert
(Donn [1978]; Gail & Sedlmayr [1986]). Von Gail & Sedlmayr [1998a, 1998b] wird
aus theoretischen U¨berlegungen vorgeschlagen, dass sich in diesem Fall zuerst TiO2-
Keime bilden, welche dann als Wachstumszentren fu¨r alle spa¨teren Kondensate die-
nen. Die detailierte Berechnung der Eigenschaften von TiO2-Clustern (Strukturen,
Bindungsenergien, ...) und seine Anwendung auf die Nukleation in einem Sternwind
durch Jeong [2000] haben gezeig, dass dieser Mechanismus in der Tat verantwortlich
fu¨r Staubnukleation in M-Sternen sein kann. Die popula¨re Hypothese, dass Konden-
sation an Korund-Keimen stattfindet, ist unbegru¨ndet, da kleine Aluminiumcluster
niedrige Bindungsenergien besitzen und sich nur bei sehr niedrigen Temperaturen
bilden (Chang et al. [1998]).
Das Problem der Nukleation wird in dieser Arbeit nicht beru¨cksichtigt, die sich auf
den Wachstumsprozess von Staubteilchen konzentriert, die sich aus den ha¨ufigsten
Elementen bilden. Es wird angenommen, dass all diese Teilchen an irgendwelchen
Keimen wachsen, die sich bei einer Temperatur bilden, die u¨ber der oberen Grenz-
temperatur der Stabilita¨t der ha¨ufigen Staubarten liegt. Die genaue Natur dieser
Keime wird in dieser Rechnung nicht spezifiziert, aber es ko¨nnten TiO2-Teilchen
sein (Gail & Sedlmayr [1998b]; Jeong [2000]).
5.5.1 Stickingkoeffizient
Man findet in Messungen bei Verdampfungsexperimenten von Quarz sehr niedri-
ge Stickingkoeffizienten. Sie werden alle aus Experimenten, die bei ziemlich hohen
Temperaturen durchgefu¨hrt werden (z.B. Hashimoto [1990]), bestimmt und sind
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mo¨glicherweise nicht auf SiO2-Verdampfung unter zirkumstellaren Bedingungen an-
wendbar, bei denen die Temperaturen viel niedriger sind.
Vor kurzem wurden von Mendybaev et al. [1998] experimentelle Ergebnisse bei der
SiO2-Verdampfung bei viel niedrigeren Temperaturen in einer H2-CO2-Gasmischung
vorgestellt. Die in ihrer Abb. 2 mit IW-3 gekennzeichneten Ergebnisse scheinen die-
jenigen zu sein, die auf Quarzverdampfung unter zirkumstellaren Bedingungen an-
wendbar sind, da diese Ergebnisse mit der Verdampfungsrate bei niedrigen Drucken
(pH2O → 0) in ihrer Abb. 3 konsistent sind. Es wurde ein Sticking Koeffizient α fu¨r
die Verdampfung von festem SiO2 aus der Gleichung
α =
Jvapourisation,experimental
pSiO
√
2pikTmSiO (5.9)
berechnet, in der pSiO der Partialdruck des SiO-Moleku¨ls im chemischen Gleichge-
wicht mit dem Festko¨rper ist. Dies geht von der Annahme aus, dass das Loslo¨sen
eines SiO-Moleku¨ls von der Oberfla¨che die Verdampfungsrate bestimmt. Aus den drei
Datenpunkten in Abb. 2 von Mendybaev et al. [1998] erha¨lt man bei Temperaturen
um 1 500 K Stickingkoeffizienten, die 0.2 leicht u¨berschreiten. Durch Extrapolation
auf 1 000 K erha¨lt man einen Sickingkoeffizient von 0.07, das Extrapolationsverfah-
ren ist jedoch sehr unsicher. Als einen Kompromiss wird in dieser Modellrechnung
fu¨r Quarz ein Stickingkoeffizient von
αquartz = 0.1 , (5.10)
gewa¨hlt, der allerdings nur als grobe Scha¨tzung angesehen werden kann.
5.5.2 Elementha¨ufigkeiten
Die Elementha¨ufigkeiten werden wie in Anders & Grevesse [1989] und Grevesse &
Noels [1993] gewa¨hlt, mit Ausnahme von He, C, N und O, fu¨r die AGB-Ha¨ufigkei-
ten gema¨ß Tab. 5.1 verwendet werden. Die Mg-Ha¨ufigkeit wird als freier Parame-
ter betrachtet und wird in den Rechnungen variiert, um die Effekte verschiedener
Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse zu untersuchen. Es wurde kein Versuch unternom-
men, Modelle mit anderen Metallizita¨ten zu rechnen.
5.6 Ergebnisse der Staubmodelle
5.6.1 Windmodell
Es wurde fu¨r einen Sternwind ein Satz an Modellen berechnet, indem die Glei-
chungssa¨tze fu¨r den Sternwind und fu¨r Kondensation und Staubwachstum gleich-
zeitig gelo¨st wurden, wie im vorherigen Abschnitt beschrieben. Es wurde mit der
Integration nach außen an der Stabilita¨tsgrenze begonnen, an der die ersten Staubar-
ten bei den ho¨chsten Temperaturen zu kondensieren beginnen. In allen betrachteten
Fa¨llen ergab sich, dass Olivin die erste Staubart ist, die kondensiert. Die Rechnung
folgt dann einem Gaselement auf seinem Weg auswa¨rts. Der Anfangswert von τL,
der zur Lo¨sung von (5.7) beno¨tigt wird, wurde durch ein mehrfaches Schießverfahren
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Abbildung 5.5 Radiale Variation des Kondensationsgrads f der ha¨ufigen Staubkomponenten fu¨r
unterschiedliche Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse. Windmodell mit M˙ = 10−5 M a
−1.
bestimmt, bis die Randbedingung (5.8) erfu¨llt war. Die Integrationen wurden mit
einem Adams-Bashforth-Lo¨ser in dritter Ordnung genau durchgefu¨hrt (z.B. Golub
& Ortega [1992]), der bei jedem Zeitschritt nur einmal die rechte Seite der Gleichun-
gen bestimmen muss. Die Zeitschrittweite wurde dadurch festgelegt, dass sich die
am sta¨rksten vera¨ndernde Funktion bei jedem Zeitschritt nur um etwa 3% a¨ndert.
Die Diffusionsgleichung fu¨r Eisenkationen in Olivin wird wie in Gail & Sedlmayr
[1999] beschrieben gelo¨st.
5.6.2 Windmodell fu¨r die Standardelementmischung
Zuna¨chst werden einige Ergebnisse eines Windmodells mit M˙ = 10−5 M a
−1 und
mit Standardelementha¨ufigkeiten in M-Sternen auf dem AGB (siehe Abschnitt 5.2)
vorgestellt, da die Einbeziehung von Pyroxen in die Berechnung der Nichtgleichge-
wichtselementmischung neu ist. Die Abbildung (5.3) zeigt den Kondensationsgrad
der drei wichtigsten staubbildenden Elemente in M-Sternen.
Die Abbildung (5.3)a zeigt die Verteilung von Si zwischen der Gasphase und den drei
Si enthaltenden Kondensaten, die in dieser Modellrechnung beru¨cksichtigt werden:
Olivin, Pyroxen und Quarz. Im Standardfall mit einem Magnesium-Silizium-Ha¨ufig-
keitsverha¨ltnis von Mg/Si = 1.075, ist die ha¨ufigste Si enthaltende Sorte in einem
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Nichtgleichgewichtskondensationsmodell Olivin, wa¨hrend sich Pyroxen in weit ge-
ringeren Mengen bildet. Dies ist in scharfem Kontrast zu den Ergebnissen der Rech-
nungen im chemischen Gleichgewicht, bei denen fu¨r diese Elementmischung Pyroxen
die dominierende kondensierte Staubart wa¨re. Der Grund fu¨r dieses unterschiedliche
Kondensationsverhalten in einem Sternwind und im idealen Fall chemischen Gleich-
gewichts ist die Folge zweier Umsta¨nde:
1. Olivin ist das stabilere der zwei Substanzen und beginnt aus diesem Grund
zuerst zu kondensieren.
2. Der Strahlungsdruck beschleunigt das Windmaterial schnell auf eine u¨berschall-
Ausstro¨mungsgeschwindigkeit, sobald das erste stark absorbierende Material
in solch einem Ausmaß kondensiert ist, dass Γ, definiert durch Gln. (5.1), Eins
u¨bertrifft (dies erfordert bei Silikaten einen Kondensationsgrad von der Ord-
nung von f = 0.1).
Da Olivin zuerst kondensiert, bleibt der Kondensationsgrad von Pyroxen etwas hin-
ter dem von Olivin zuru¨ck, obwohl die Wachstumsbedingungen fu¨r beide Substan-
zen a¨hnlich sind. Die schnelle Beschleunigung des Winds nimmt rasch zu, sobald der
Kondensationsgrad von Olivin die Grenze fol ≈ 0.1 u¨berschreitet, und verdu¨nnt
das Windmaterial. Die Wachstumsbedingungen von Olivin und Pyroxen werden
ungu¨nstig, da aufgrund der schnell abnehmenden Stoßrate mit Wachstumsteilchen
aus der Gasphase das Teilchenwachstum effektiv aufho¨rt, bevor das kondensierba-
re Material aus der Gasphase aufgebraucht ist. Unter diesen Umsta¨nden ist die
Pyroxenbildung stark unterdru¨ckt. Ein bedeutender Teil des Siliziums bleibt als
SiO-Moleku¨l in der Gasphase zuru¨ck: in einem Windmodell mit der gegenwa¨rtigen
Parameterwahl nahezu 15% des Siliziums.
Ein kleiner Teil (≈2% im gegenwa¨rtigen Modell) kondensiert als Quarz. Im chemi-
schen Gleichgewicht wu¨rde sich diese Substanz in einer Mischung mit dem Standard
Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis nicht bilden, da sowohl Olivin als auch Pyroxen stabiler
als Quarz sind und weil genu¨gend Mg vorhanden ist, damit Si vollsta¨ndig in diesen
zwei Verbindungen kondensiert. Wa¨hrend des Kondensationsprozess im Nichtgleich-
gewicht in einem Sternwind beginnt allerdings Quarz bei einer nur wenig niedrigeren
Temperatur als Olivin zu kondensieren da erst ein Teil der SiO Moleku¨le zur Bildung
von Olivin und Pyroxen verbraucht sind. Da wa¨hrend der Fru¨hphase der Kondensati-
on und des Teilchenwachstumsprozesses ausreichend SiO-Moleku¨le aus der Gasphase
verfu¨gbar sind, wachsen alle Silikatverbindungen zuna¨chst unabha¨ngig voneinander,
solange die Gasphase hinsichtlich der unterschiedlichen Kondensate stark u¨bersa¨ttigt
bleibt.
Wu¨rde sich das System in einen Zustand chemischen Gleichgewichts entwickeln,
wu¨rde sich der Siliziumnachschub aus der Gasphase schlussendlich erscho¨pfen. Der
Partialdruck von SiO in der Gasphase fa¨llt unter den Sa¨ttigungsdruck der am wenig-
sten stabilen Sorte, in diesem Fall Quarz, und diese Sorte beginnt dann zu verdamp-
fen, bei sie schließlich zugunsten der stabileren Verbindungen mit einem niedrigeren
Sa¨ttigungsdruck von SiO in der Gasphase verschwindet. Auf diese Weise u¨berleben
nur die stabilsten Verbindungen, wenn sich das System dem Zustand chemischen
Gleichgewichts na¨hert. Dies ist jedoch genau das, was in einem Sternwind nicht ge-
schieht. Die Entwicklung zu einem chemischen Gleichgewichtszustand wird in einem
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Sternwind durch die rasante Beschleunigung des staubigen Gases durch Strahlungs-
druck und die folgende schnelle Verdu¨nnung des Windmaterials unterdru¨ckt. Dies
friert einen fru¨hen U¨bergangszustand ein, der irgendwann wa¨hrend des Kondensa-
tionsprozesses erreicht wurde, bevor die Wachstumsteilchen restlos verbraucht sind.
Aus diesem Grund kann sich im Sternwind eine kleine Menge Quarz bilden, und dies
ist auch der Grund, warum Olivin und nicht Pyroxen die dominierende kondensierte
Silikatart ist. Im Allgemeinen bedeuted dies, dass die Ergebnisse der Rechnungen im
chemischen Gleichgewicht hinsichtlich der Existenz oder Nichtexistenz bestimmter
Festko¨rper nicht zu buchsta¨blich genau zu nehmen sind, da die Staubmischung in
zirkumstellaren Hu¨llen einen eingefrorenen U¨bergangszustand darstellt.
Die Abbildung (5.3)b zeigt die Verteilung von Mg zwischen der Gasphase und den
drei Mg enthaltenden Kondensaten, die in dieser Modellrechnung beru¨cksichtigt
werden: Olivin, Pyroxen und Periklas (MgO). Gema¨ß Kondensationsrechnungen im
Gleichgewicht bildet sich in der Standardelementmischung kein Periklas. In diesem
Windmodell wird das meiste Magnesium bei der Bildung der Silikate aufgebraucht.
In den Kondensationsrechnungen im Nichtgleichgewicht stellt sich heraus, dass sich
Periklas in vollkommen vernachla¨ssigbaren Mengen bildet. Der Grund ist, dass MgO
nur bei einer Temperatur stabil wird, bei der bereits ein bedeutender Teil des Si in
Silikaten kondensiert ist. Das Wachstum bedeutender Mengen an MgO wird dann
durch die schnelle Verdu¨nnung des Windmaterials verhindert.
Die Abbildung (5.3)c zeigt die Verteilung von Fe zwischen der Gasphase und den drei
Fe enthaltenden Kondensaten, die in dieser Modellrechnung beru¨cksichtigt werden:
Olivin, Pyroxen und festes Eisen. Die Silikate brauchen nur einen Teil des Eisens
auf, da eisenarme Silikate stabiler sind als eisenreiche Silikate. Der Eisengehalt der
Nichtgleichgewichtskondensate u¨bertrifft jedoch den Eisengehalt der Kondensate im
Falle chemischen Gleichgewichts enorm. Festes Eisen bildet sich nur in geringen
Mengen, da Eisen bei einer Temperatur zu kondensieren beginnt, bei der bereits
bedeutende Mengen an Silikaten kondensiert sind. Wiederum verhindert die schnelle
Verdu¨nnung des Windmaterials eine effiziente Kondensation festen Eisens.
Die Abbildung (5.4) zeigt die Verteilung der Elemente zwischen der Gasphase und
Festko¨rpern fu¨r ein Modell mit einer weit ho¨heren Massenverlustrate von M˙ =
310−5 M a
−1. In diesem Fall bildet sich nur eine Staubart in bedeutenden Men-
gen, und dies ist Olivin. Aufgrund seiner fru¨hen Bildung durch schnelles Teilchen-
wachstum im Wind mit hoher Dichte beschleunigt seine Bildung das Windmaterial
durch Strahlungsdruck auf die Teilchen auf u¨berschall-Ausstro¨mungsgeschwindigkei-
ten, bevor irgendein anderes Material die Gelegenheit erha¨lt, in bedeutenden Men-
gen zu kondensieren. Dies demonstriert, wie die fru¨hzeitige Bildung einer ha¨ufigen
Staubart die Kondensation weiterer Staubarten in einem Sternwind unterdru¨ckt. Die
Koexistenz bedeutender Mengen von mehr als einer Staubart scheint nur fu¨r eine
nicht allzu hohe Massenverlustrate mo¨glich zu sein, oder wenn ein ha¨ufiges erstes
Kondensat nur ein ineffektiver Absorber stellarer Strahlung wa¨re.
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5.6.3 A¨nderung der Staubzusammensetzung mit unterschiedlichen
Mg/Si-Verha¨ltnissen
Als na¨chstes wird die Abha¨ngigkeit der Mineralmischung in der Staubhu¨lle von dem
Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis von Magnesium zu Silizium untersucht. Es werden vor allem
Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse im Bereich 0.6 ≤ Mg/Si ≤ 1.5 beru¨cksichtigt, da dort die
Mg/Si-Verha¨ltnisse sind, die wahrscheinlich in AGB-Sternen vorliegen. In den Mo-
dellrechnungen wird die Si-Ha¨ufigkeit festgehalten und die Mg-Ha¨ufigkeit vera¨ndert,
da A¨nderungen des Mg/Si-Verha¨ltnisses hauptsa¨chlich aufgrund der Streuung in der
Mg-Ha¨ufigkeit vorkommen (siehe Edwardsson et al. [1993]). Die Abbildung (5.1)
weist darauf hin, dass auch etwas ho¨here Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse vorkommen ko¨nnen
und fu¨r einen Stern ein Verha¨ltnis von ewas mehr als zwei festgestellt wird. Doch
man darf sich fragen, ob solch hohe Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse realistisch sind.
Die Abbildung (5.5) zeigt die Ergebnisse von Modellrechnungen von einem Satz
von Windmodellen mit unterschiedlichen Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen und einer
festen Massenverlustrate von 10−5 M a
−1. Fu¨r verschiedene Werte von Mg/Si wer-
den die radiale A¨nderung des Kondensationsgrades der ha¨ufigsten Staubarten Olivin,
Pyroxen, festes Eisen und Quarz gezeigt. Die relative Ha¨ufigkeit dieser Staubarten
ist ziemlich verschieden von dem, was aus Gleichgewichtsrechnungen erwartet wird.
• Es bilden sich sogar fu¨r Mg/Si < 1 betra¨chtliche Mengen an Olivin, obwohl
dieses Mineral nach den Ergebnissen von Abschnitt 5.3.3 nur in einem kleinen
Temperaturintervall direkt unterhalb seiner Stabilita¨tsgrenze existieren sollte.
Die hohe Olivinha¨ufigkeit ergibt sich aus dem oben diskutierten Effekt, dass
Olivin als das stabilste Silikat das erste der Silikatminerale ist, das kondensiert,
und dies das ausstro¨mende Gas schnell beschleunigt, was das System daran
hindert, in den Gleichgewichtszustand u¨berzugehen. Fu¨r Mg/Si < 1 steigen
mit sinkendem Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis die Mengen an gebildetem Pyro-
xen. Pyroxen ist jedoch niemals die dominierende Magnesiumsilikatstaubart
fu¨r Mg/Si < 1, wie Rechnungen im chemischen Gleichgewicht ergeben, da die
fru¨hzeitige Bildung von Olivin und die daraus folgende Windbeschleunigung
durch Strahlungsdruck auf Olivin ein effizientes Pyroxenwachstum hemmt.
• Bei Mg/Si < 1 bildet sich Quarz als bedeutende Staubart, wie aus den Er-
gebnissen der Kondensation im chemischen Gleichgewicht zu erwarten ist. Es
bildet sich jedoch nicht in solch großen Mengen, wie durch chemisches Gleichge-
wicht angedeutet. Der Grund ist wiederum die fru¨he Kondensation von Olivin,
was die Effizienz der Kondensation weniger stabiler Staubarten reduziert. Die
Ergebnisse belegen in jedem Fall, dass sich Quarz in solchen Mengen bildet,
dass dieses Mineral in Objekten mit niedrigem Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis
eine messbare Staubart sein sollte. Dies wird in Abschnitt 5.7 gezeigt. Die
Quarzkondensation verschwindet nicht bei Mg/Si > 1 wie in dem Fall chemi-
schen Gleichgewichts, doch sind in diesem Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisbereich
die Mengen an Quarz, die sich in Mg reichen Objekten bilden, sehr gering. Der
Grund dafu¨r, dass sich u¨berhaupt Quarz bildet, ist der im vorigen Abschnitt
diskutierte Nichtgleichgewichtseffekt.
• Es bilden sich betra¨chtliche Mengen an metallischem Eisen als eine separate
Staubart in dieser Modellrechnung. Das meiste Eisen ist allerdings in Olivin
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Abbildung 5.6 Radiale Variation des Kondensationsgrads f der ha¨ufigen Staubkomponenten fu¨r
Mg/Si = 0.6 fu¨r unterschiedliche Massenverlustraten: M˙ = 5 10
−6, 1 10−5, 5 10−5 M a
−1 (von
unten nach oben).
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und Pyroxen gebunden. Nur bei den Modellen mit den niedrigsten Mg/Si-
Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen liegt mehr Eisen in Form von Eisenteilchen vor, als in
Magnesium-Eisen-Silikaten gebunden ist. Der Anstieg des Kondensationsgrads
von Eisen bei sinkendem Mg/Si ergibt sich aus den zuru¨ckgehenden Mengen
an Olivin, dass sich bei sinkendem Mg/Si bildet, welches dann die Effizienz
der Kondensation weniger stabiler Staubarten reduziert.
Die Abbildung (5.6) zeigt fu¨r Windmodelle mit drei verschiedenen Massenverlustra-
ten die radiale A¨nderung des Kondensationsgrads f der unterschiedlichen Minera-
le bei einer magnesiumarmen Elementmischung mit Mg/Si = 0.6. Dieses Mg/Si-
Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis liegt am untersten Ende der Mg-Ha¨ufigkeiten, welche in Ster-
nen mit Population I und II Metallizita¨ten auftreten ko¨nnen, und stellen den ex-
tremsten Fall dar, der bei Beobachtungen mo¨glicherweise gefunden werden kann.
Das untere Bild in Abb. (5.6) zeigt die Mineralmischung fu¨r ein Windmodell mit
M˙ = 510−6 M a
−1. In diesem Modell fu¨hrt die niedrige Dichte des ausstro¨menden
Gases auf ein eher langsames Staubwachstum. Der Wind wurde dann noch nicht
durch Strahlungsdruck auf Silikatteilchen stark beschleunigt, sobald das ausstro¨men-
de Material den Temperaturbereich erreicht, bei dem Eisenkondensation mo¨glich
wird. Die fu¨r das Metallwachstum typische hohe Sticking Effizienz nahe Eins fu¨hrt
dann zu einem viel schnelleren Wachstum von Eisen als bei den anderen Mineralar-
ten. Als Folge dessen hemmt der Strahlungsdruck auf den Eisenstaub und die daraus
folgende starke Beschleunigung des Windmaterials dann das weitere Wachstum der
anderen Staubarten.
Das mittlere Bild in Abb. (5.6) zeig die Mineralmischung fu¨r ein Windmodell mit
M˙ = 110−5 M a
−1. Es zeigt die auch in Abb. (5.5) gezeigte Mineralmischung auf
eine andere Weise.
Das obere Bild in Abb. (5.6) zeigt die Mineralmischung fu¨r ein Windmodell mit
M˙ = 510−5 M a
−1. Die ziemlich gu¨nstigen Wachstumsbedingungen in einem Wind
mit hohen Massenverlustraten begu¨nstigen schnelles Teilchenwachstum und beson-
ders das fru¨he Wachstum von Olivin. Das Olivin ist dann das ha¨ufigste Mineral,
das sich zuerst bildet und ein effizientes Wachstum der weniger stabilen Minerale
hemmt. Nichtsdestotrotz bilden sich Pyroxen und Quarz in nicht vernachla¨ssigbaren
Mengen. Die Bildung von Eisenteilchen ist jedoch aufgrund der niedrigeren Kon-
densationstemperatur von Eisen effizient unterdru¨ckt. Erreicht das ausstro¨mende
Gas den Temperaturbereich, in dem Eisen stabil wird, hat die vorangegangene Bil-
dung der anderen Staubarten den Wind in einem solchen Ausmaß beschleunigt, dass
effizientes Staubwachstum nicht mehr mo¨glich ist.
Diese Modellrechnungen zeigen, dass man bei einem bestimmten Teil der Riesen-
sterne vom Spektraltyp M auf dem AGB, bei denen Magnesium weniger ha¨ufig ist
als Silizium, erwarten kann, dass sich neben den beiden Standardstaubarten Olivin
und Pyroxen auch Quarzteilchen bilden.
Die Ergebnisse fu¨r die relativen Mengen der unterschiedlichen Staubarten, die sich
im Wind bilden, ha¨ngen zu einem großen Teil von den fu¨r die Sickingkoeffizienten
akzeptierten numerischen Werten ab, welche nicht gut bekannt sind, mit Ausnahme
vielleicht von Eisen (fu¨r reine Metalle hat man im Allgemeinen α = 1). Besonders die
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Suche nach experimentellen Ergebnissen fu¨r den Stickingkoeffizienten von Pyroxen
war nicht erfolgreich, und aus diesem Grund wurde dieser als gleich mit dem von
Olivin angenommen, was eventuell nicht zutreffend ist. Die relativen Mengen von
Olivin und Pyroxen, die sich in einer realen Staubhu¨lle bilden, mo¨gen sich von denen,
die sich in den Modellrechnungen ergeben haben, unterscheiden, wenn sich die beiden
Sickingkoeffizienten stark voneinander unterscheiden. Das gleiche gilt hinsichtlich der
relativen Mengen an Quarz und Silikaten, die sich im Wind bilden.
5.7 Infrarotspektren
Um die Mo¨glichkeit zu untersuchen, Quarzteilchen in der Gegenwart anderer Stau-
barten durch ihre charakteristischen Absorptionsbanden in zirkumstellaren Spektren
zu messen, wurden fu¨r die Windmodelle die IR-Emissionsspektren berechnet. Diese
erha¨lt man durch das Lo¨sen der Strahlungstransportgleichung in einer kugelsym-
metrischen Staubhu¨lle mittels des p-z-Verfahrens und der Methode von Feautrier,
wie bei Mihalas [1978] beschrieben. Die Temperaturverteilung wurde der Lo¨sung
des Windmodells entnommen. Dabei wird nicht die Mo¨glichkeit beru¨cksichtigt, dass
die Temperaturen der unterschiedlichen Staubarten verschieden sein ko¨nnen. Da-
durch wird bis zu einem gewissen Ausmaß die Genauigkeit der berechneten Spek-
tren begrenzt. Es wurde nicht versucht, eine vollsta¨ndig selbstkonsistente Lo¨sung
des Windmodells und des Problems des Strahlungstransports zu erhalten. Die Teil-
chenstreuung ist durch ein Fixpunkt-Iterationsverfahren einbezogen, und es wird fu¨r
die Streustrahlung eine Winkelverteilung angenommen wie bei einer Dipolstreuung
(Grenzfall kleiner Teilchen).
Die Strahlung des Zentralsterns wurde durch eine Schwarzko¨rperstrahlung der Tem-
peratur Teff gena¨hert. An dem a¨ußeren Rand der Hu¨lle wurde die Einstrahlung
der interstellaren Strahlung beru¨cksichtig, die welche durch das Modell von Mathis,
Metzger & Panagia [1983] gegeben ist.
Der innere Rand der Staubhu¨lle wird durch die Kondensationsrechnung bestimmt
und ha¨ngt von Teff und bis zu einem gewissen Maß von M˙ ab. Bei einem angenom-
menem Teff = 2500K liegt er bei etwa 3R∗ (siehe Abb. (5.6)). Der a¨ußere Rand wird
immer bei 1 000R∗ angenommen.
Zur Berechnung der Absorption der Staubteilchen werden optische Konstanten fu¨r
amorphe Silikatstaubteilchen verwendet (siehe Kapitel 3): (i) fu¨r glasiges Quarz von
Brewster [1992] im kurzen und von Henning & Mutschke [1997] im langen Wel-
lenla¨ngenbereich, (ii) fu¨r amorphes Olivin von Dorschner et al. [1995], (iii) fu¨r amor-
phes Pyroxen von Henning & Mutschke [1997], (iv) fu¨r Eisen von Lide [1995] und
Pollack et al. [1994]. Der in der Berechnung der jeweiligen Absorptions- und Streuef-
fizienz Qλ verwendete Teilchenradius ist derjenige, welcher sich aus dem Windmodell
ergibt. Da sich die Teilchenradien mit dem Abstand vom Stern a¨ndern, mu¨ssen die
Absorptionseffizienzen fu¨r jeden Radius in der Staubhu¨lle und an jedem in der Mo-
dellrechnung verwendeten Wellenla¨ngengitterpunkt (≈ 160×390) berechnet werden.
Aus Gru¨nden effizienterer Computerberechnungen werden diese in der Na¨herung
kleiner Teilchen berechnet, welche im hier interessanten fernen IR-Wellenla¨ngenbe-
reich immer gu¨ltig ist.
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Abbildung 5.7 (a) Spektrale Energieverteilung der Emission einer Staubhu¨lle fu¨r ein Windmodell
mit M˙ = 1 10−5 M a
−1 fu¨r Mg/Si = 0.8. durchgezogene Linie: Spektrale Energieverteilung mit
Quarz. gestrichelte Linie: Spektrale Energieverteilung ohne Quarz. gepunktete Line: Schwarzko¨per-
spektrum. (b) Qλ/a fu¨r Absoption (durchgezogene Linie) und Streuung (gestrichelte Linie) von
amorphem Quarz, (c) das gleiche fu¨r amorphes Pyroxen, und (d) fu¨r amorphes Olivin.
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Die Abbildung (5.7)a zeigt die sich ergebende spektrale Energieverteilung der Staub-
hu¨lle fu¨r ein Windmodell in dem Wellenla¨ngenbereich 2 ≤ λ ≤ 100µm, in dem ei-
ne Anzahl an Absorptionsbanden von Quarz existiert. Das Modell wird mit einem
Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis von 0.8 und einer Massenverlustrate von 1 10−5 M a
−1
berechnet, bei dem erwartet wird, dass um die 7% des Si in Quarz kondensiert (siehe
Abb. (5.5)). Bei dieser Massenverlustrate erscheinen die Staubabsorptionsbanden im
Spektrum als Emissionsbanden. Die durchgezogene Linie entspricht der spektralen
Energieverteilung der Staubhu¨lle, alle Staubarten miteinbezogen. Die gestrichelte
Linie ist die spektrale Energieverteilung, die man erha¨lt, wenn die Absorption durch
Quarz weggelassen wird. Die Abbildungen (5.7)b, (5.7)c und (5.7)d zeigen zum Ver-
gleich die jeweilige Absorptions- und Streueffizienz Qλ von Quarz-, Pyroxen- und
und Olivinteilchen mit Radius 0.1µm. Die Absorption durch Quarz erzeugt zwei
spezifische Signaturen im Spektrum:
• Die kurze Wellenla¨ngenschulter des λ ≈ 9.7µm Silikatemissionsbandes ist
durch die Verteilung des λ ≈ 8.7µm Emmisionsbandes von Quarz bedeutend
aufgeweitet und erho¨ht.
• Das λ ≈ 20.5µm Emmisionsband von Quarz erzeugt bei dieser Wellenla¨nge
einen kleinen Emmisions-Peak, der die lange Wellenla¨ngenschulter des λ ≈
18µm Silikatemissionsbandes u¨berlagert.
Zusa¨tzlich ist der flache U¨bergang zwischen den ausgepra¨gten Silikatfeatures zu den
kurzen Wellenla¨ngen hin durch Quarzemission etwas aufgefu¨llt und erscheint flacher
als ohne Quarz. Diese Modifikationen der spektralen Energieverteilung sollte in den
beobachteten Spektren zirkumstellarer Staubhu¨llen beobachtbar sein, wenn Quarz
vorhanden ist.
Die Abbildung (5.8) zeigt die spektralen Energieverteilungen eines M˙ = 110−5 M
a−1 Modells fu¨r einen Satz unterschiedlicher Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisse 0.6 ≤ Mg/Si ≤
1.4. Der Klarheit wegen sind die einzelnen Spektren um einen konstanten Faktor von
zwei in vertikaler Richtung verschoben. Diese Abb. zeigt deutlich die A¨nderung der
Sta¨rke der Quarzfeatures mit dem Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis und wie die Quarz-
features bei Mg/Si>∼ 1 unsichtbar werden. Die Abnahme der Menge an gebildetem
Olivinstaub bei sinkendem Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis spiegelt sich in der steigen-
den Aufweitung der Spektren bei abnehmendem Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis wider.
In dieser Rechnung wurde nicht beru¨cksichtigt, dass in vielen der Staubhu¨llen um
AGB-Sterne ein gewisser Teil des Staubs in kristallinem Zustand vorliegt (z.B. Wa-
ters & Molster [1999]). Ist kristalliner Staub vorhanden, sind die Staubfeatures struk-
turierter und ausgepra¨gter als bei amorphem Staub. Es wurden fu¨r den ungu¨nstigen
Fall Spektren berechnet, dass die Staubfeatures ziemlich diffus sind, was in gewisser
Weise der ungu¨nstigste Fall ist, um Quarzfeatures zu finden.
Eine Untersuchung zahlreicher ISO-Spektren entwickelter Sterne (Molster [2000])
zeigt in einigen Fa¨llen schwache Hinweise auf Emissionsfeatures, die mit Quarz-
staub zusammenha¨ngen ko¨nnten, besonders das Feature bei 20.67 µm. Auch die
von Simpson [1991] vorgestellten Emmisionsbandprofile scheinen in einigen wenigen
Fa¨llen schwache Hinweise auf die Gegenwart von Quarz zu liefern. Dies weist darauf
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Abbildung 5.8 Spektrale Energieverteilung der Emission einer Staubhu¨lle fu¨r unterschiedliche
Mg/Si -Verha¨ltnisse. Windmodell mit M˙ = 1 10−5 M a
−1 und Mg/Si Verha¨ltnisse zwischen 0.6
(unteres Spektrum) und 1.4 (oberstes Spektrum) in Schritten von 0.1.
hin, dass Quarz tatsa¨chlich als Staubart in zirkumstellaren Hu¨llen weitentwickel-
ter Sterne gefunden werden ko¨nnte. Ein endgu¨ltiger Schluß kann allerdings nur auf
der Grundlage detailierter Modellrechnungen fu¨r die Emission aus der Staubhu¨lle
und der Analyse von ISO-Spektren mo¨glicher Sternkandidaten gezogen werden. Auf-
grund der Unsicherheiten bezu¨glich der Stickingkoeffizienten sollten solche Rechnun-
gen besser durch konventionelle Strahlungstransportmodelle durchgefu¨hrt werden,
bei denen die relativen Ha¨ufigkeiten der unterschiedlichen Staubarten durch Fitten
beobachteter und synthetischer Spektren bestimmt werden.
5.8 Zusammenfassung
In dieser Arbeit wurden die Folgen der Abweichungen von Stern zu Stern bezu¨glich
des Mg/Si-Elementha¨ufigkeitsverha¨ltnisses in der mineralischen Zusammensetzung
der Staubmischung in Staubhu¨llen um AGB-Sterne untersucht. Fu¨r magnesiumarme
Sterne mit Mg<∼ Si wird erwartet, dass Quarz als eine zusa¨tzliche Staubkomponen-
te gebildet wird, welche andererseits bei Sternen mit Mg > Si nicht vorkommt.
Es wurde gezeigt, dass die Bildung ausreichender Mengen Quarz in magnesiumar-
men Sternen erwartet werden kann, sodass diese Staubkomponente durch charakte-
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ristische Spektraleigenschaften von Quarz in dem Infrarotspektrum der Staubhu¨lle
identifiziert werden kann.
Die beobachteten Elementha¨ufigkeiten galaktischer F- und G-Sterne legen nahe,
dass in einem kleinen Teil in der Gro¨ße von 10 % aller Sterne mit Population I-
und II-Metallizita¨t die Magnesiumha¨ufigkeit geringer ist als die Siliziumha¨ufigkeit.
Die Mehrheit von 90% aller Sterne haben eine die Siliziumha¨ufigkeit u¨bersteigende
Magnesiumha¨ufigkeit, wie es fu¨r die Sonne der Fall ist. Fu¨r viele dieser Sterne ist das
Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis aber ho¨her als das in der Ha¨ufigkeitstabelle von Anders
& Grevesse [1989] gegebene.
Wenn sich solche Sterne spa¨ter zum AGB entwickeln und dicke zirkumstellare Staub-
hu¨llen bilden, werden die magnesiumarmen Sterne wahrscheinlich Quarz-Staub-
teilchen und eine Mischung aus hauptsa¨chlich Pyroxen- und einer kleineren Menge
Olivin-Staubteilchen (sowie zusa¨tzlich Eisen-Staubteilchen) bilden, wa¨hrend Sterne
mit einer normalen Zusammensetzung (Mg > Si) Olivinteilchen und etwas geringere
Mengen Pyroxenteilchen bilden werden, jedoch keine Quarzteilchen.
Die heutigen AGB-Sterne haben ihre Mg- und Si-Ha¨ufigkeiten von ihren Hauptreihen-
Vorfahren geerbt. Damit sollte man erwarten, dass die heutigen AGB-Sterne die glei-
che Art der Streuung von Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnissen zeigen wie die F- und G-
Zwergensterne, da das durchschnittliche Mg/Si-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis und der Grad
der Streuung in den Mg/Si-Ha¨ufigkeiten vo¨llig unabha¨ngig von der Metallizita¨t zu
sein scheinen, außer fu¨r sehr niedrige Metallizita¨ten (Edwardsson et al. [1993]; Chen
et al. [2000]). Die Staubhu¨llen von AGB-Sternen sollten dann eine variable Mischung
von Olivin- und Pyroxen-Teilchen zeigen und in allen Fa¨llen sollte zu einem kleinen
Anteil Quarzstaub vorhanden sein.
Nur ein Stern aus der Auswahl an Sternen, die in Abb. (5.1) gezeigt werden, scheint
eine Magnesiumha¨ufigkeit von etwa dem zweifachen der Siliziumha¨ufigkeit zu be-
sitzen. In einer solchen Elementmischung erwartet man, dass sich MgO als eigene
Staubart bilden kann. Dieses hohe Mg/Si-Verha¨ltnis ko¨nnte ein Ergebnis der Feh-
ler in den Ha¨ufigkeitsbestimmungen sein, doch wenn dieses hohe Verha¨ltnis korrekt
sein sollte, bedeuted das, dass einige Sterne mit MgO Staub existieren. In jedem Fall
mu¨ssen solche Objekte jedoch selten sein.
Bei sehr metallarmen Sternen scheint Abb. (5.1) anzudeuten, dass im Allgemei-
nen Magnesium viel weniger ha¨ufig ist als Silizium. Dies wu¨rde bedeuten, dass sich
bei den allerersten Generationen von AGB-Sternen mit sauerstoffreicher Chemie —
vorausgesetzt, Staubkondensation ist in solchen Objekten mo¨glich — nicht die Stan-
dardsilikatstaubteilchen bilden; es bilden sich hauptsa¨chlich Quarzteilchen. Es wur-
den fu¨r diesen Fall keine Modellrechnungen durchgefu¨hrt, da dieses Modellprogramm
auf staubgetriebene Winde zugeschnitten ist, doch bei sehr geringen Metallizita¨ten
kann der Massenverlust nicht durch Staubkondensation getrieben werden.
Es sollte im Hinterkopf behalten werden, dass die quantitativen Ergebnisse der vor-
liegenden Modellrechnung fu¨r die relativen Ha¨ufigkeiten der unterschiedlichen Stau-
barten von den angenommenen Werten der Stickingkoeffizienten abha¨ngen, welche
im Allgemeinen schlecht bekannt sind. Eine bessere experimentelle Bestimmung die-
ser Gro¨ßen ist dringend notwendig.
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6.1 Einfu¨hrung
Die Elementmischung in den Sternwinden von AGB-Sternen ist entweder reich an
Sauerstoff (M-Sterne) oder Kohlenstoff (C-Sterne) und hat in einigen wenigen Fa¨llen
beinahe gleiche Ha¨ufigkeiten von O und C (S-Sterne). Abha¨ngig von dem Kohlenstoff
- Sauerstoff -Ha¨ufigkeitsverha¨ltnis sind die Staubmischungen, die sich im Sternwind
ku¨hler Riesensterne bilden, ganz unterschiedlich.
Es ist seit der ersten Entdeckung zirkumstellarer Staubhu¨llen Ende der 60er aus ihren
Infrarotemissionen bekannt, dass bei Sternen mit sauerstoffreicher Elementmischung
in ihrer Atmospha¨re die dominierende Staubsorte in ihrem Sternwind ein amorphes
Mg-Fe-Silikat ist. Das amorphe Mg-Fe-Silikat la¨sst sich durch seine beiden breiten
featurelosen Emissions- oder Absorptionsbanden um etwa 9.7µm und 18µm identifi-
zieren. Die Infrarotspektroskopie lieferte bereits in den spa¨ten 80ern erste Hinweise,
dass die Staubzusammensetzung zirkumstellarer Hu¨llen um sauerstoffreiche Objekte
komplexer ist. Es wurden Indizien fu¨r Strukturen in den Silikatbanden (Aitken et al.
[1988]) und zusa¨tzliche schwacher Emissionsbanden entdeckt, die auf die Existenz
nicht-silikatischer Staubsorten hinweisen (Onaka et al.[1989]). Die drastisch verbes-
serte Auflo¨sung in der IR-Spektroskopie und die Ausweitung der Spektroskopie auf
das ferne IR durch den Satelliten ISO haben schließlich eine viel komplexere Staub-
zusammensetzung in sauerstoffreichen zirkumstellaren Hu¨llen aufgedeckt, als fru¨her
angenommen wurde (Waters et al. [1996]).
Ein reiche Ansammlung von Festkorperemissionsbanden im Spektralbereich λ >
20µm zeigt deutlich, dass bei vielen Objekten der Staub eine kristalline Struktur
besitzt und aus einer Mischung aus Fe-armem Olivin und Orthopyroxen besteht
(z.B. Molster et al. [2002a], [2002b], [2002c]). Eine der noch nicht eindeutig iden-
tifizierten Strukturen im Infrarotspektrum einiger Objekte ist ein ziemlich breites
Emissionsfeature um etwa 20µm herum (Molster et al. [1999]). Es ist vorgeschla-
gen worden, dass dieses Feature zum Eisenoxid FeO geho¨rt (Henning et al. [1995];
Posch et al. [2002]), da FeO oder sein Mischkristall mit MgO in genau dem richtigen
Wellenla¨ngenbereich ein breites Emissionsband hat, und weil Fe in ausreichender
Menge vorhanden ist, damit sich genu¨gend Oxidstaub bilden kann. Eisenoxide als
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Bestandteil zirkumstellaren Staubs wurden auch von Rietmeijer [1992] vorgeschla-
gen. Henning et al. [1995] bestimmten die optischen Konstanten von Magnesiowu¨stit.
In dieser Kapitel wird unter theoretischen Gesichtspunkten die Kondensation der
Oxide von Fe und Mg untersucht, sowie des Mischkristalls MgxFe1−x−δO. Es wer-
den zunachst einige Rechnungen im chemischen Gleichgewicht durchgefu¨hrt, um die
Stabilitat von Fe- und Mg-Oxiden im Sternwind von AGB-Riesen und RGB- U¨ber-
riesen mit sauerstoffreicher Elementmischung zu bestimmen. Die Rechnungen erge-
ben Magnesiowu¨stit als ein wahrscheinliches Kondensat. Dann wird fu¨r die Nicht-
Gleichgewichtskondensation von Magnesiowu¨stit in einem ku¨hlen Sternwind ein Mo-
dell entwickelt und ein Satz von Modellen berechnet, die zeigen, dass Magnesiowu¨stit
auch bei der Kondensation unter Nichtgleichgewichtsbedingungen ein wahrscheinli-
cher Kandidat ist.
6.2 Kondensation von Fe–Mg Oxid
Zuerst werden die Mg- und Fe-Oxide im chemischen Gleichgewicht betrachtet. Die
Kondensation von Festko¨rpern im ausstro¨menden Gas ist ein Nicht-Gleichgewichts-
prozess, die chemische Untersuchung des Gleichgewichts ist aber geeignet, zu be-
stimmen, welche Kondensate in einer gegebenen Umgebung stabil sind. Das hilft,
herauszufinden, welches der mo¨glichen Kondensate in einer stellaren Ausstro¨mung
stabil sein kann und somit in der Berechnung als mo¨gliches Staubmaterial in der
Nicht-Gleichgewicht-Kondensation beru¨cksichtigt werden muß.
6.2.1 Oxide von Mg und Fe
Magnesium bildet nur ein Oxid, MgO, welches bei hoher Temperatur stabil ist. Eisen
bildet drei Oxide:
• Wu¨stit mit der chemischen Zusammensetzung Fe1−δO.
• Ha¨matit mit der chemischen Zusammensetzung Fe2O3. Nur Fe3+-Kationen
bilden diese Verbindung.
• Magnetit mit der chemischen Zusammensetzung Fe3O4.
Daneben existieren zwei Mischkristalle zwischen Mg- und Fe-Oxiden:
• Die Mischungsreihen zwischen Fe1−δO und MgO, die so genannten Magnesi-
umwu¨stite.
• Die Mischungsreihen zwischen Fe3O4 (=FeO·Fe2O3) und MgFe2O4 (=MgO·Fe2O3).
Von diesen Mg- und Fe-Oxiden sind nur Ha¨matit und Magnetit in der kosmischen
Standardelementmischung bei niedrigem Druck stabil. Ihre obere Satbilita¨tsgrenze
wird bei eher geringeren Temperaturen (siehe Abb.(6.1)) erreicht und es ist unwahr-
scheinlich, dass sie sich in einer stellaren Ausstro¨mung bilden, da sich bereits der
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Abbildung 6.1 Stabilita¨tsgrenzen fu¨r die Mg und Fe Oxide fu¨r direkte Kondensation aus der
Gasphase. In jeden Fall wird angenommen, dass keine Kondensate gleichzeitig auftreten.
Bildungsprozess von Magnesiumwu¨stit unter Nicht-Gleichgewichtsbedingungen als
sehr ineffizient herausstellt, und da die Bedingungen zur Bildung von weiteren Staub-
teilchen unter Nicht-Gleichgewichtsbedingungen in einem Sternwind mit abnehmen-
der Temperatur immer ungu¨nstiger werden, wie im vorigen Kapitel diskutiert. Im
chemischen Gleichgewicht aller Komponenten kommt das relativ stabile MgO nicht
vor, weil das Mg vollsta¨ndig durch die Bildung der stabileren Fe-Mg-Silikate auf-
gebracht wird. In einem stellaren Wind kommt der Prozeß der Staubbildung der
Silikate gleichwohl nicht zur Vollendung, bis das Gas unter die Stabilita¨tsgrenze von
MgO abgeku¨hlt ist, sodass zu diesem Zeitpunkt noch ein erheblicher Teil des Mg in
der Gasphase verbleibt und MgO bilden kann.
Es werden die einzelnen Stabilita¨tsgrenzen der reinen Mg- und Fe-Oxide fu¨r den
Fall bestimmt, dass keine anderen Festko¨rper vorhanden sind. Dies entspricht bei-
spielsweise dem Fall so schneller Abku¨hlung, dass nur unvollsta¨ndige Kondensation
stattfindet und eine gewisse Menge des kondensierenden Materials in der Gasphase
verbleibt. Im chemischen Gleichgewicht wa¨re die Gasphase durch die Bildung der
stabilsten Kondensate la¨ngst aufgebraucht. Die mo¨glichen chemischen Reaktionen
sind:
Mg + H2O −→ MgO(s) + H2 (6.1)
Fe + H2O −→ FeO(s) + H2 (6.2)
2Fe + 3H2O −→ Fe2O3(s) + 3H2 (6.3)
3Fe + 4H2O −→ Fe3O4(s) + 4H2 . (6.4)
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Zum Vergleich wurde die Stabilita¨tsgrenze von Forsterit, Enstatit und festem Eisen
im chemischen Gleichgewicht berechnet
2Mg + Si + 4H2O −→ Mg2SiO4(s) + 4H2O (6.5)
Mg + Si + 3H2O −→ MgSiO3(s) + 3H2O (6.6)
Fe −→ Fe(s) . (6.7)
Die Stabilita¨tsgrenzen wurden wie in Gail [1998a] berechnet. Die Ergebnisse sind in
Abb. (6.1) zu sehen.
In dem fu¨r den Kondensationsbereich in zirkumstellaren Hu¨llen typischen Druckbe-
reich um P ≈ 10−10 bar liegt die Stabilita¨tsgrenze von MgO bei einer etwas nied-
rigeren Temperatur als die Stabilita¨tsgrenzen der Silikate, allerdings nur um etwa
50 K niedriger, und sie liegt bei einer um etwa 30 K ho¨heren Temperatur als die Sta-
bilita¨tsgrenze von festem Eisen. Andererseits liegt die Stabilita¨tsgrenze von festem
FeO bei einer um etwa 150 K niedrigeren Temperatur als die von MgO. Da sich das
Staubwachstum im Sternwind u¨ber einen wesentlich weiteren Temperaturbereich als
diesen erstreckt, ist der Wachstumprozeß der Silikate und von festem Eisen in ei-
nem schnell abku¨hlenden Wind noch nicht abgeschlossen, wenn das Gas zuna¨chst
unter die Stabilita¨tsgrenze von MgO und dann unter die Stabilita¨tsgrenze von FeO
abgeku¨hlt ist.
Dies zeigt: MgO-Kondensation wird kurz nach dem Beginn der Silikat-Kondensation
und vor der Bildung von festem Eisen mo¨glich und das MgO beginnt erhebliche
Mengen Fe aufzunehmen, wenn die Temperatur unter die Stabilita¨tsgrenze von FeO
fa¨llt.
6.2.2 Das feste Magnesiumwu¨stit
Das Magnesiumwu¨stit kann als Mischkristall aufgefasst werden und besteht aus den
Festko¨rpern FeO, Fe2O3 und MgO (Srecˇec et al. [1987]). Die Fe2O3 -Komponente ist
fu¨r den kleinen Anteil der Fe(3+) Kationen im Magnesiumwu¨stitgitter verantwortlich.
6.2.3 Chemisches Gleichgewicht
Die Mischungskomponenten des Magnesiumwu¨stits ko¨nnen aus der Gasphase durch
die folgende Reihe von Reaktionen gebildet werden:
Fe + H2O → FeO(mw) + H2
Mg + H2O → MgO(mw) + H2
2Fe + 3H2O → Fe2O3(mw) + 3H2
wobei ‘mw’ zeigt, dass der Festko¨rper als Bestandteil des Magnesiumwu¨stits gebildet
wurde.
Keine dieser Mischungskomponenten wu¨rde im chemischen Gleichgewicht gebildet
werden. In diese Fall wu¨rden Mg und Fe bei der Bildung von Silikaten und festem
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Abbildung 6.2 Oben: Kondensationsgrad f fu¨r Fe und Mg in Magnesiumwu¨stit fu¨r verschiedene
Temperaturen und bei einem Druck von P = 10−10 bar. fFeO und fFe2O3 sind die Fraktionen von den
Element Fe, die in FeO und Fe2O3 kondensieren. fMgO ist die Fraktion des Elements Mg in MgO.
Unten: Logarithmische Darstellung, die den Gehalt an Fe2O3 im Festko¨rper deutlicher anzeigt.
Eisen ganz verbraucht sein. In diesem Kapitel wird das Problem der Bildung von Ma-
gnesiumwu¨stit aus der Gasphase im Fall, dass die Bildung von Silikaten und festem
Eisen z.B. durch schnelle Ku¨hlung verhindert sind, betrachtet. Magnesiumwu¨stit
befinde sich also in chemischen Gleichgewicht mit der Gasphase. Die thermodynami-
schen Gleichgewichtsbedingungen fu¨r die Bildung der festen Mischungskomponenten
sind nach der Gleichgewichtsbedingung (4.8)
µ(H2O) + µ(Fe) = µ(FeO,mw) + µ(H2) (6.8)
µ(H2O) + µ(Mg) = µ(MgO,mw) + µ(H2) (6.9)
3µ(H2O) + 2µ(Fe) = µ(Fe2O3,mw) + 3µ(H2) . (6.10)
Das chemische Potential µ der einzelnen Spezies bei der Bildung von Magnesi-
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umwu¨stit sind fu¨r die Gasphase durch
µ(H2O) = ∆G(T )H2O + RT ln
pH2O
p0
(6.11)
µ(H2) = ∆G(T )H2 + RT ln
pH2
p0
(6.12)
µ(Fe) = ∆G(T )Fe + RT ln
pFe
p0
(6.13)
µ(Mg) = ∆G(T )Mg + RT ln
pMg
p0
(6.14)
gegeben (Atkins [1994]). p0 ist der Standarddruck (=1 bar). Fu¨r die festen Spezies
sind die chemischen Potentiale durch
µ(FeO) = ∆G(T )FeO + RT lnxFeO + RT ln γFeO (6.15)
µ(MgO) = ∆G(T )MgO + RT lnxMgO + RT ln γMgO (6.16)
µ(Fe2O3) = ∆G(T )Fe2O3 + RT lnxFe2O3
+RT ln γFe2O3 (6.17)
gegeben (Atkins [1994]). Die x’s sind die Konzentrationen der Mischungskomponen-
ten und die γ’s sind die entsprechenden Aktivita¨tskoeffizienten in der Mischung.
Sie beschreiben die Abweichung vom Fall der idealen Mischung. Die ∆G’s sind die
A¨nderungen der freien Enthalpie bei der Bildung aus den Elementen im Referenz-
zustand.
Einsetzen der Gleichungen (6.11) . . . (6.17) in die thermodynamischen Gleichge-
wichtsbedingungen (6.8) . . . (6.10) ergibt
e∆G1/RT =
pH2xFeOγFeO
pFepH2O
(6.18)
e∆G2/RT =
pH2xMgOγMgO
pMgpH2O
(6.19)
e∆G3/RT =
p3H2 xFe2O3γFe2O3
p2Fep
3
H2O
(6.20)
mit
∆G1 = ∆GH2O −∆GFeO(s) −∆GH2 (6.21)
∆G2 = ∆GH2O −∆GMgO(s) −∆GH2 (6.22)
∆G3 = 3∆GH2O + 2∆GFe −∆GFe2O3(s) − 3∆GH2 . (6.23)
Die Konzentrationen xFeO, xMgO and xFe2O3 der Mischungskomponenten unterliegen
der Bedingung
xFeO + xFe2O3 + xMgO = 1 . (6.24)
Die Aktivita¨tskoeffizienten der Mischungskomponenten von Magnesiumwu¨stit wur-
den beim Standarddruck p0 und im Temperaturbereich zwischen 1050 und 1400 K
durch Srecˇec et al. [1987] bestimmt. Durch anpassen der Margules Gleichungen (z.B.
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Philpotts [1990]) an ihre experimentellen Ergebnisse haben sie
ln γFeO =
( 521
T
+ 5.062
)
x2Fe2O3 +(
−719
T
+ 3.041
)
xFe2O3xMgO +( 525
T
+ 0.480
)
x2MgO (6.25)
ln γFe2O3 =
( 781
T
− 0.480
)
x2FeO +( 698
T
+ 2.582
)
xFeOxMgO +( 1209
T
+ 2.262
)
x2MgO (6.26)
ln γMgO =
( 386
T
+ 0.593
)
x2FeO +( 6211
T
− 3.587
)
xFe2O3xFeO +(
−33630
T
+ 36.210
)
x2Fe2O3 (6.27)
gefunden. Wendet man dies auf die Bildung von Magnesiumwu¨stit in zirkumstellaren
Hu¨llen an, ist es notwendig die Aktivita¨tskoeffizienten γ in einem Temperaturbereich
anzuwenden, der weit außerhalb des Bereichs der Labormessung liegt (siehe Abb.
(6.1)).
6.2.4 Elementha¨ufigkeit
Zusa¨tzlich zu den Gleichungen fu¨r das chemische Gleichgewicht hat man die Glei-
chungen fu¨r die Ha¨ufigkeiten der Elemente, die an der Bildung der Mischungskompo-
nenten in Magnesiowu¨stit beteiligt sind. Bei vorliegendem Problem genu¨gt es anzu-
nehmen, dass bei den interessierenden niedrigen Temperaturen der gesamte Wasser-
stoff in H2-Moleku¨len gebunden vorliegt. In diesem Fall ist der fiktive Partialdruck
PH aller Wasserstoffkerne gegeben durch
PH =
2P
1 + 2He
. (6.28)
P ist der Gesamtdruck und He die Elementha¨ufigkeit von He (nach Teilchenzahl)
relativ zu H. Der Partialdruck von H2 ist
pH2 =
1
2
PH . (6.29)
Weiter kann man sicher annehmen, dass der gesamte Kohlenstoff in CO gebunden
ist, und dem durch Abziehen der Kohlenstoffha¨ufigkeit von der Sauerstoffha¨ufigkeit
Rechnung tragen.
Es wird ein Kondensationsgrad fmw von Material aus der Gasphase in Magne-
siowu¨stit definiert durch den Anteil von Sauerstoffkernen, der in
Mgx
MgO
Fe (x
FeO
+x
Fe2O3
)O (6.30)
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kondensiert ist. Dann entfallen auf jedes O-Atom in Magnesiowu¨stit xMgO Mg-
Atome, die in der Mischungskomponente MgO gebunden sind, xFeO in der Mi-
schungskomponente FeO gebundene Fe-Atome und xFe2O3 in der Mischungskompo-
nente Fe2O3 gebundene Fe-Atome. Der Partialdruck freier Fe-Atome in der Gasphase
ist dann gegeben durch
pFe = FePH − OfmwPH(xFeO + xFe2O3) , (6.31)
der Partialdruck freier Mg-Atome durch
pMg = MgPH − OfmwPHxMgO , (6.32)
und der Partialdruck freier Wassermoleku¨le durch
pH2O = OPH − CPH − OfmwPH . (6.33)
6.2.5 Ergebnisse
Der Gleichungssatz (6.18) . . . (6.20) und (6.31) . . . (6.33) und die Bedingung (6.24)
bilden ein System von sieben Gleichungen fu¨r die sieben Unbekannten xMgO, xFeO,
xFe2O3 , fmw und pMg, pFe, pH2O. Der Druck pH2 ist durch (6.29) gegeben. Die jeweilige
freie Enthalpie der Gasspezies und der Mischungskomponenten sind aus Sharp &
Huebner [1990] entnommen. Das nichtlineare Gleichungssystem wurde durch eine
Newton-Raphson-Iteration gelo¨st.
Der obere Teil von Abb. (6.2) zeigt fu¨r einen Gesamtdruck von P = 10−10 bar, der
typisch fu¨r die Kondensationszone in zirkumstellaren Hu¨llen ist, die Variationen der
Anteile von fMgO, fFeO und fFe2O3 der Elemente Mg und Fe die in den Mischungs-
komponenten MgO, FeO und Fe2O3 von Magnesiumwu¨stit kondensiert sind. Diese
ha¨ngen mit den Konzentrationen u¨ber
fMgO =
xMgOfmwO
Mg
(6.34)
fFeO =
xFeOfmwO
Fe
(6.35)
fFe2O3 =
xFe2O3fmwO
Fe
(6.36)
zusammen. Die Abbildung zeigt zum Vergleich den Anteil an in festem Eisen kon-
densiertem Fe als gestrichelte Linie, wenn nur Eisen aus der Gasphase kondensieren
wu¨rde und keine anderen Festko¨rper.
Der untere Teil von Abb. (6.2) zeigt fu¨r den gleichen Druck P die Anteile fMgO,
fFeO, und fFe2O3 in einem Graphen mit logarithmischer Skala, um deutlicher den
Anteil an Fe2O3 zu zeigen, der in Magnesiowu¨stit enthalten ist.
6.3 Diffusion in Wu¨stit
Die Kondensation von Magnesiowu¨stit im chemischen Gleichgewicht beginnt an der
Stabilita¨tsgrenze von reinem MgO als praktisch reine MgO-Teilchen. Nur wenn die
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Abbildung 6.3 Charakteristische Zeitskala τdiff fu¨r die Homogenisierung von Unterschieden in
der Zusammensetzung von Magnesiumwu¨stitteilchen mit Radius a = 0.1 µm und 0.01 µm. τcool
(gepunktete Linie) ist die charakteristische Zeitskala fu¨r die Ku¨hlung des ausstro¨menden Gasses.
Temperatur bis nahe der Stabilita¨tsgrenze von FeO gefallen ist, kann sich ein Misch-
kristall mit bedeutendem Fe-Gehalt bilden. Dies wirft folgende Frage auf: Wenn
ein Teilchen in einer stellaren Ausstro¨mung erst als Magnesiumoxidteilchen wa¨chst
und spa¨ter dazu neigt, zusa¨tzliche Schichten Magnesiowu¨stit anzulagern, was ge-
schieht mit dem MgO-Kern? Er kann sich mit den a¨ußeren Schichten nur durch
Diffusion von Mg2+ und Fe2+ Kationen durch das Gitter ins Gleichgewicht brin-
gen. Ist die Diffusionszeitskala der Kationen u¨ber ein Teilchen kurz im Vergleich
zu der charakteristischen Zeitskala des Teilchenwachstums, dann ist die Teilchen-
zusammensetzung homogen. Auch der urspru¨ngliche MgO-Kern passt spa¨ter seine
Zusammensetzung durch Kationdiffusion jener der a¨ußeren Magnesiowu¨stitschich-
ten an. Im umgekehrten Fall entwickeln die Teilchen eine Kern-Mantel-Struktur mit
einem reinen MgO-Kern und einem Magnesiowu¨stitmantel. Die Suche nach experi-
mentellen Werten fu¨r die Kationdiffusion in Magnesiowu¨stit war nicht erfolgreich.
Die Diffusion in reinem Wu¨stit wurde jedoch experimentell bestimmt. Rickert &
Weppner [1974] maßen Kationdiffusion in Wu¨stit der Zusammensetzung Fe1−δ im
Bereich von δ = 0.060 . . . 0.15 und bei Temperaturen zwischen 900◦C und 1100◦C.
Entsprechend der vorherigen Ergebnisse fu¨r die Zusammensetzung von Wu¨stit unter
zirkumstellaren Bedingungen ist eine Defektkonzentration von δ = 0.01 repra¨senta-
tiv fu¨r jene von Wu¨stit in der sauerstoffreichen Umgebung einer zirkumstellaren
Staubhu¨lle (siehe Abb. (6.2)). Die Ergebnisse von Rickert & Weppner [1974] wurden
auf δ = 0.01 extrapoliert, was folgenden temperaturabha¨ngigen Kationdiffusionsko-
effizienten ergibt:
D = 4× 102 e−24900/T . (6.37)
105
6.3. Diffusion in Wu¨stit
-4
-3
-2
-1
0
1
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
∆G
m
ix
 
[k
J m
ol-
1 ]
xMgO
1000
900
800
700
600
500
400
300
200
Abbildung 6.4 Variation der freien Mischungsenthalphie ∆Gmix(x, T ) fu¨r FeO und MgO mit der
Molenfraktion xMgO in Mischkristall fu¨r verschiedene Temperaturen. Bei T <∼ 400 K (gepunktete
Linie) beginnt der Graph der Mischungsenthalphie eine nach unten offene Parabel zu beschrieben.
Fu¨r diese Temperaturen ist Magnesiumwu¨stit instabil.
Aufgrund sehr a¨hnlicher Ionenradien von Mg2+ und Fe2+ und a¨nhlicher Gitterkon-
stanten von MgO und FeO (Lide [1995]) wird dieser Kationdiffusionskoeffizient auch
fu¨r Magnesiowu¨stit verwendet.
Die charakteristische Zeitskala fu¨r Diffusion u¨ber ein Staubteilchen der Gro¨ße a ist
tdiff =
a2
D
. (6.38)
Dies ist die charakteristische Zeitskala der Homogenisierung von Unterschieden in
der Zusammensetzung innerhalb eines Teilchens der Gro¨ße a. In Abbildung (6.3) ist
diese Zeitskala als Funktion der Temperatur fu¨r Teilchengro¨ßen von a = 0.1 und
0.01µm aufgetragen.
Dies wird mit der charakteristischen Ku¨hlungszeitskala
tcool =
r
vexp
(6.39)
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in dem ausstro¨menden Gas verglichen, bei der r der radiale Abstand ist und vexp
die Expansionsgeschwindigkeit. Wird der Einfachheit halber eine graue Tempera-
turstruktur
T (r) =
Teff√
2
√
R∗
r
(6.40)
angenommen, legt dies τcool als Funktion der Temperatur T fest. Fu¨r einen Stern
mit Teff = 2500 K, L∗ = 10
4 L und einer Expansionsgeschwindigkeit von vexp =
10 km s−1 ist die sich ergebende Ku¨hlungszeitskala in Abb. (6.3) aufgetragen.
Eine Betrachtung dieser Abb. ergibt, dass die Homogenisierungszeitskala fu¨r Teil-
chen der Gro¨ße 0.1 µm bei Temperaturen T >∼ 550 K kleiner ist als die Ku¨hlungszeits-
kala. Da aufgrund schneller Verdu¨nnung des Gases durch hohe U¨berschallexpansion
des Windmaterials normalerweiser das Teilchenwachstum bei solch niedrigen Tem-
peraturen bereits unterdru¨ckt ist, kommt man zu dem Schluß, dass Kationdiffusion
in Magnesiowu¨stit schnell genug ist, dass sich innerhalb eines Magnesiowu¨stitteil-
chens der Gro¨ße a<∼ 0.1µm keine bedeutenden Gradienten in der chemischen Zu-
sammensetzung aufrecht erhalten ko¨nnen. Die Magnesiowu¨stitteilchen haben innen
eine homogene chemische Zusammensetzung, welche sich jedoch mit dem radialen
Abstand r zum Stern a¨ndern kann.
6.4 Spinodal Zersetzung von Magnesiumwu¨stit
Magnesiowu¨stit ist ein nichtidealer Mischkristall von Wu¨stit (Fe1−δ) und Periklas
(MgO). Der Einfachheit halber wird der Fe2O3-Bestandteil fu¨r den Moment ver-
nachla¨ssigt und nur die Mischung von FeO und MgO betrachtet.
Unterhalb einer kritischen Temperatur Tc ko¨nnen sich nichtideale Mischkristalle in
zwei Phasen mit unterschiedlichen Zusammensetzungen entmischen. Dieses Entmi-
schen tritt auf, wenn der Graph der freien Mischenthalpie
∆Gmix = RT
(
xMgO lnxMgO + xFeO lnxFeO
+xMgO ln γMgO + xFeO ln γFeO
)
(6.41)
in einem bestimmten Intervall der Mischungsverha¨ltnisse xMgO von unten konkav
wird, damit das Entmischen in zwei Phasen unterschiedlicher Zusammensetzung
die freie Enthalpie senkt (siehe Philpotts [1990]). In Abbildung (6.4) wurde die
freie Mischungsenthalpie (6.41) von MgO und FeO (ohne Fe2O3) als Funktion des
Molanteils xMgO und der Temperatur T aufgetragen. Wie die Abb. zeigt, beginnen
die Kurven bei etwa T = 400 K einen konkaven Teil zu entwickeln (gestrichelte
Linie). Unterhalb dieser Temperatur wird Magnesiowu¨stit instabil gegenu¨ber dem
Entmischen (spinodale Zersetzung).
Das Entmischen erfordert jedoch, dass Kationen eine gewisse Strecke in das Gitter
diffundieren, um in zwei Bestandteile unterschiedlicher Zusammensetzung zu zerfal-
len. Es bilden sich normalerweise am Beginn der Entmischung Lamellen auf Ska-
len der Ordnung 0.01µm (z.B. Putnis [1995]). Die Abbildung (6.3) zeigt, dass die
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Ku¨hlung im Sternwind zu schnell erfolgt, sodass bei Temperaturen, bei denen Ma-
gnesiowu¨stit instabil gegenu¨ber Entmischen wird, ein Entmischen selbst auf ra¨um-
lichen Skalen der Ordnung 0.01µm unmo¨glich ist. Spinodale Zersetzung ist unter
Sternwindbedingungen kinetisch verboten.
6.5 Bildung von Magnesiumwu¨stit im Nichtgleichgewicht
In diesem Abschnitt wird das Wachstum von Magnesiowu¨stitteilchen unter Nicht-
gleichgewichtsbedingungen in einer stellaren Ausstro¨mung behandelt. Der Einfach-
heit halber wird der kleine Anteil von Fe2O3 im Mischkristall vernachla¨ssigt und
Teilchen mit der Zusammensetzung MgxFe1−xO behandelt. Man sollte jedoch be-
denken, dass in realen Teilchen ein Anteil von <∼ 1% der Fe2+ Kationen durch Fe3+
Kationen ersetzt ist.
6.5.1 Teilchenwachstum
Das Rohmaterial, aus dem sich Magnesiowu¨stit in Materie mit kosmischer Standard-
elementha¨ufigkeit und bei Temperaturen und Druckbedingungen, wie sie in stellaren
Ausstro¨mungen herrschen (T < 1 000 K, P ≈ 10−10 bar), bildet, besteht aus freien
Mg- und Fe-Atomen und H2O-Moleku¨len aus der Gasphase. Da die Ha¨ufigkeit von
H2O in der Gasphase viel ho¨her ist als die von Mg und Fe, ist anzunehmen, dass das
Wachstum von MgxFe1−xO durch den Anlagerun von Mg und Fe bestimmt wird,
und dass sich die Anlagerunsrate von O an die wachsenden Teilchen mittels der
Reaktion mit H2O-Moleku¨len immer den Anlagerungsraten von Mg und Fe anpasst.
Bezeichnet Jgr die Wachstumsrate pro Zeite- und Oberfla¨cheneinheit, dann hat man
JgrMg = αMgvth,MgnMg (6.42)
JgrFe = αFevth,FenFe (6.43)
wobei n die Teilchendichte bezeichnet,
vth =
√
2kT
pim
(6.44)
die mittlere thermische Geschwindigkeit der Teilchen (m =Teilchenmasse) und α
den Wachstums(sticking)koeffizienten.
Der Magnesiowu¨stitdampf entha¨lt Fe und Mg nur als freie Atome. Die Ha¨ufigkeit
von FeO- und MgO-Moleku¨len im Dampf ist vernachla¨ssigbar. Die Verdampfungs-
raten Jvap pro Zeit- und Oberfla¨cheneinheit von Mg und Fe in die Gasphase durch
Verdampfung von Magnesiowu¨stit sind dann
JvapMg = αMgvth,Mg
pv,Mg
kT
(6.45)
JvapFe = αFevth,Fe
pv,Fe
kT
, (6.46)
wobei in einem chemischen Gleichgewichtszustand pv der Partialdruck von Mg oder
Fe im MgxFe1−xO Dampf ist.
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Es seien NMg und NFe die entsprechenden Gesamtzahlen an Mg- und Fe-Kationen,
die in einem Teilchen enthalten sind. Die Gesamtzahl an Sauerstoff-Anionen, die
gleich der Gesamtzahl der in einem Teilchen enthaltenen Einheitszellen des kubischen
Magnesiowu¨stitgitters ist, lautet
Nc = NMg + NFe . (6.47)
Das Teilchenvolumen ist
Vgr = Nca
3
0 (6.48)
wobei a0 die Gitterkonstante von Magnesiowu¨stit ist. Die Teilchenoberfla¨che ist
Agr = 6N
2
3
c a
2
0 . (6.49)
Die kubische Gestalt von weniger als mikrometergroßen MgO-Teilchen kann scho¨n
in Abb. (6.4) in Rietmeijer et al. [1999a] und Abb. (6.2) in Rietmeijer et al. [2002]
gesehen werden.
Das Wachstum von Magnesiowu¨stitteilchen wird entsprechend der gemachten An-
nahmen durch die Gleichungen
dNMg
dt
= Agr
(
JgrMg − JvapMg
)
(6.50)
dNFe
dt
= Agr
(
JgrFe − JvapFe
)
. (6.51)
beschrieben. Durch Addition dieser zwei Gleichungen erha¨lt man eine Gleichung fu¨r
die Kantenla¨nge
agr = N
1
3
c a0 (6.52)
der Magnesiowu¨stitwu¨rfel
dagr
dt
= 2a30
(
JgrMg − JvapMg + JgrFe − JvapFe
)
. (6.53)
Fu¨r den Molenbruch
xFeO =
NFe
NMg + NFe
(6.54)
von FeO in den Teilchen erha¨lt man die Gleichung
dxFeO
dt
=
6a30
agr
[
(1− xFeO)
(
JgrFe − JvapFe
)
−xFeO
(
JgrMg − JvapMg
)]
. (6.55)
Das Gleichungssystem (6.53) und (6.55) beschreibt die Gro¨ßena¨nderung und Zu-
sammensetzung der Magnesiowu¨stitteilchen unter Nichtgleichgewichtsbedingungen.
Durch die Bildung von Magnesiowu¨stit muss der Verbrauch an H2O, Fe und Mg aus
der Gasphase analog zu den Gln. (4.76), (4.78), (4.79) in Kapitel 4 beru¨cksichtigt
werden.
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6.5.2 Berechnung des Dampfdrucks
Um die Gln. (6.53) und (6.55) zu lo¨sen, muss man die Dampfdrucke pv,Mg und pv,Fe
in (6.45) und (6.46) kennen. Diese werden, wie in Abschnitt 6.2.3 beschrieben, fu¨r
die sauerstoffreiche Elementmischung einer stellaren Ausstro¨mung berechnet, jedoch
mit der Vereinfachung, dass der Bestandteil Fe2O3 im Mischkristall vernachla¨ssigt
wird:
pv,Mg = xMgOγMgO p
∗
v,Mg (6.56)
pv,Fe = xFeOγFeO p
∗
v,Fe , (6.57)
wobei
p∗v,Mg =
pH2
pH2O
e−∆G2/RT (6.58)
p∗v,Fe =
pH2
pH2O
e−∆G1/RT (6.59)
die Dampfdrucke der reinen Bestandteile MgO(s) und FeO(s) im chemischen Gleich-
gewicht mit der Gasphase sind.
6.5.3 Beziehung zwischen den Stickingkoeffizienten
Die Beziehung zwischen der Verdampfungsraten von Mg- und Fe-Atomen von der
Oberfla¨che eines Magnesiowu¨stitteilchens der Zusammensetzung MgxFe1−x ist nicht
bekannt. Vera¨ndert die Verdampfung die Zusammensetzung von Magnesiowu¨stit
nicht, hat man
αFe = αMg
vth,Mg
vth,Fe
. (6.60)
Dies wird als richtig angenommen, solange keine experimentellen Werte verfu¨gbar
sind.
Der Stickingkoeffizient von reinem MgO wurde von Hashimoto [1990] aus Verdamp-
fungsexperimenten bestimmt. Es wurde ein Wert von etwa α = 0.2 bestimmt, der
in diesen Modellrechnungen auch fu¨r den MgO-Teil von Magnesiowu¨stit verwendet
wird. Der Koeffizient αFe wird aus (6.60) bestimmt.
6.5.4 Wachstumszentren
Die Berechnungen wurden unter der vereinfachenden Annahme durchgefu¨hrt, dass
das Magnesiowu¨stit um einen bereits existierenden Keim wa¨chst.
Fu¨r die Keime wird eine Gro¨ße von 1nm angenommen, die Teilchendichte wurde
jedoch in dieser Modellrechnung von 1 × 10−13 auf 3 × 10−13 Keime pro Wasser-
stoffkern erho¨ht. Der Grund war, dass die niedrigere Keimzahl insgesamt zu kleine
Kondensationsgrade der Silikate und mo¨glicherweise zu große Silikatstaubteilchen-
radien zu ergeben schien, welche dann gro¨ßer waren als die obere Grenze der von
Jura [1996] gefundenen Gro¨ßenverteilung. Mit der neuen Wahl der Keimzahldich-
te sind die Ergebnisse der Modellrechnung in besserer U¨bereinstimmung mit Juras
Ergebnissen.
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6.6 Magnesiumwu¨stit in zirkumstellaren Hu¨llen
6.6.1 Windmodell
Es wurden einige Rechnungen durchgefu¨hrt, um festzustellen, ob sich Magnesiowu¨stit
im Sternwind um Sterne in spa¨tem Stadium bilden kann. Die Rechnungen basie-
ren auf vereinfachten Windmodell, siehe Gail & Sedlmayr [1999]; Ferrarotti & Gail
[2001, 2002]. Ein stationa¨rer, spha¨risch symmetrischer Wind tritt aus der Atmo-
spha¨re eines Sterns mit
L∗ = 2× 104 L, M∗ = 1M, Teff = 3000K (6.61)
aus. Er dringt in das Staubentstehungsgebiet mit einer angenommenen Geschwin-
digkeit von 1 km s−1 ein und wird durch Strahlungsdruck auf die Staubteilchen auf
U¨berschallgeschwindigkeit beschleunigt, sobald die Staubbildung einsetzt.
6.6.2 Staubmodell
Die Modelle werden fu¨r eine sauerstoffreiche Elementmischung mit Ha¨ufigkeiten nach
Anders & Grevesse [1989] und Grevesse & Noels [1993] berechnet. Die Staubsorten,
die in den vorherigen Nichtgleichgewichtskondensationsrechnungen behandelt wur-
den, waren Olivin (Mg2xFe2(1−x)SiO4), Pyroxen (MgxFe1−xSiO3), Eisen (Fe), Quarz
(SiO2) und Periklase (MgO) (Gail & Sedlmayr [1999]; Ferrarotti & Gail [2001, 2002]).
Die Kondensationsrechnung fu¨r MgO ist hier um die Berechnung der Magnesiowu¨stit-
kondensation erweitert worden, d.h. die Gln. (6.53) und (6.55) werden simultan mit
den Gleichungen der anderen Staubsorten und des Sternwinds gelo¨st.
6.6.3 Ergebnisse der Magnesiumwu¨stitkondensation
Die Abbildung (6.5) zeigt in den beiden linken Bildern die radiale Variation der
entsprechend Kondensationsgrade fMg und fFe von Mg und Fe in Magnesiowu¨stit,
und in den beiden rechten Bildern den Molbruchteil von FeO in Magnesiowu¨stit.
Ein wird ein Windmodell mit einer Massenverlustrate von M˙ = 3 × 10−6 M a−1
angenommen.
Die Abbildung (6.5)a zeigt den Anstieg der Kondensationsgrade von Mg und Fe in
Magnesiowu¨stit, sowie sich eine Gaselemente nach außen bewegt. Zuerst bildet sich
nahezu reines Periklas mit nur einem verschwindendem Bruchteil des Fe enthalten-
den Endprodukts FeO im Mischkristall. Der Einbau von FeO in den Mischkristall
beginnt mit betra¨chtlicher Verzo¨gerung, bis das Gaspaket zu einer niedrigeren Tem-
peratur gelangt ist. Die Abbildung (6.5)c zeigt wiederum die Kondensationsgrade
von Mg und Fe in Magnesiowu¨stit, diesmal jedoch als Funktion der Temperatur. Der
Vergleich mit Abb. (6.1) zeigt, dass ein massiver Einbau von FeO in FexMg1−xO bei
etwa 850 K beginnt, was ungefa¨hr die Temperatur ist, bei der die Stabilita¨tsgrenze
der Kondensation von reinem FeO von oben gekreuzt wird (siehe auch den linken
Teil von Abb. (6.2)). Oberhalb dieser Temperatur ist der Fe-Anteil im Mischkristall
nur gering, unterhalb bildet sich ein Mischkristall mit einem Fe-Anteil von fast 40%,
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Abbildung 6.5 Kondensationsgrad f von Mg und Fe in Magnesiumwu¨stit als Funktion der radialen
Entfernung (oben) und als Funktion der Windtemperatur (unten). Die Bilder (a) und (c) zeigen
die Bruchteile fMg und fFe von Mg und Fe, die in Magnesiumwu¨stit kondensieren. (b) und (d)
zeigen den Molenbruch xFeO von FeO in Magnesiumwu¨stit. Windmodell mit M˙ = 3×10
−6 M a
−1.
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Abbildung 6.6 Radiale Variation des Kondensationsgrads f von Mg und Fe in Magnesi-
umwu¨stit fu¨r verschiedene Massenverlustraten M˙ = 1× 10−6 M a
−1 und M˙ = 1× 10−5 M a
−1 in
10−6 M a
−1 Schritten.
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wie in den Abb. (6.5)b und (6.5)d zu sehen ist. Der Fe-Anteil bleibt, trotz eines viel
ho¨heren Partialdrucks der Fe-Atome als der Mg-Atome in der Gasphase, geringer
als 50%, da vor Einsetzen der FeO-Kondensation bereits betra¨chtliche Mengen an
Mg als nahezu reines MgO kondensiert sind.
Die Abbildung (6.6) zeigt die radiale A¨nderung der Kondensationsgrade von Mg und
Fe in Magnesiowu¨stit bei verschiedenen Massenverlustraten. Mit steigender Massen-
verlustrate sinkt die Menge an Magnesiowu¨stit, das sich im Sternwind bildet. Der
Grund hierfu¨r ist, dass Olivin das erste ha¨ufige Kondensat im Wind ist, welches bei
einer wesentlich ho¨heren Temperatur zu kondensieren beginnt als Magnesiowu¨stit
(siehe Abb.(6.1)). Je ho¨her die Massenverlustrate ist, desto fru¨her ist eine ausrei-
chende Menge Silikatstaub kondensiert, um den Wind auf hohe U¨berschallgeschwin-
digkeit zu treiben. Rasche Verdu¨nnung des ausstro¨menden Gases hindert Staub-
sorten, die erst nach einer bedeutenden Beschleunigung zu kondensieren beginnen,
ernsthaft an ihrer Kondensation. Magnesiowu¨stit beginnt bei Massenverlustraten
von M˙ <∼ 4 × 10−6 M a−1 zu kondensieren, bevor durch Strahlungsdruck auf die
Silikate eine starke Beschleunigung stattgefunden hat. Bei Massenverlustraten von
M˙ >∼ 4 × 10−6 M a−1 ist die Kondensation von Magnesiowu¨stit im Wesentlichen
unterdru¨ckt, das die Windgeschwindigkeit bereits viel zu hoch ist.
Es bilden sich bei Massenverlustraten von M˙ <∼ 4× 10−6 M a−1 keine großen Men-
gen Magnesiowu¨stit, nur in der Ordnung von bis zu 20% des verfu¨gbaren konden-
sierenden Materials. Die Mengen sind jedoch nicht vernachla¨ssigbar und sollten zu
der Opazita¨t des zirkumstellaren Staubmaterials beitragen. Da viele der sauerstoff-
reichen Sterne Massenverlustraten von M˙ <∼ 4 × 10−6 M a−1 besitzen (siehe Ha-
bing [1996]; Loup et al. [1993]) oder sogar geringe Massenverlustraten von einigen
10−7 M a
−1 (Olofsson et al. [2002]), ist Magnesiowu¨stit mo¨glicherweise ein weitver-
breitetes zirkumstellares Staubmaterial in Objekten mit Massenverlustraten unter-
halb etwa 2× 10−6 M a−1.
6.6.4 Berechnung des IR-Spektrum der Staubhu¨lle
Es wird testweise fu¨r ein Windmodell mit M˙ = 1 × 10−6 M yr−1 das emittier-
te Infrarotspektrum einer zirkumstellaren Staubhu¨lle berechnet. Das Temperatur-
Dichteprofil und die radiale Abha¨ngigkeit der Kondensationsgrade der unterschied-
lichen Staubspezies (amorphes Olivin und Pyroxen, metallisches Eisen, Quarz und
Magnesiowu¨stit) wurden dem Windmodell entnommen. Der Strahlungstransport in
der kugelsymmetrischen Staubhu¨lle wird mit dem p-z-Verfahren berechnet, wobei
die Transportgleichung entlang von Strahlen mit der Feautrier-Methode gelo¨st wird.
Die Absorption von Magnesiowu¨stitteilchen wurde fu¨r kleine Wu¨rfel berechnet (siehe
Anhang C), deren Seitenla¨ngen aus der Lo¨sung der Gln. (6.53) und (6.55) bestimmt
werden. Denn die Kondensationsexperimente von Rietmeijer et al. [1999a, 2002] zei-
gen deutlich, dass Magnesiowu¨stit selbst auf nm-Skala wu¨rfelfo¨rmig ist, obwohl auf
diesen kleinen Skalen andere Staubsorten ha¨ufig rundliche Ko¨rner bilden, die durch
Ellipsoide oder Kugeln gena¨hert werden ko¨nnen. Fu¨r die optischen Konstanten von
Magnesiowu¨stit wurde der Datensatz fu¨r die Zusammensetzung Mg0.6Fe0.4O aus
Henning et al. [1995] verwendet. Die Abbildung (6.7) zeigt das berechnete Emissi-
onsspektrum mit (durchgezogene Linie) und ohne (gestrichelte Linie) Beru¨cksichti-
gung von Magnesiowu¨stit als Absorber. Da Magnesiowu¨stit, wie Abb. (6.6) zeigt,
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Abbildung 6.7 Spektrale Energieverteilung einer Staubhu¨lle. Windmodell mit M˙ = 1 ×
10−6 M a
−1. Mit MgFeO als Absorber (durchgezogene Linie), ohne MgFeO als Absorber (gestri-
chelte Linie).
nur eine wenig bedeutende Staubsorte ist, sind die Unterschiede in dem emittierten
Fluß gering, jedoch nicht vernachla¨ssigbar. In dem Resonanzbereich um λ ≈ 19µm,
siehe Abb. (C.1) in Anhang C , b ewirkt Magnesiowu¨stit eine kleine Einsenkung
in dem Fluß, die auf der Schulter des breiten 18µm Emissionsbandes der Silikaten
sitzt. Das Feature ist bei Modellspektren fu¨r Windmodelle mit M˙ >∼ 2×10−6 M a−1
schwer zu erkennen, wird jedoch fu¨r M˙ ≤ 1 × 10−6 M a−1 bedeutsam. Vielleicht
wird das Magnesiowu¨stitfeature fu¨r M˙ ≤ 1×10−6 M a−1 ein wichtiges Feature, das
hier verwendete Modellprogramm kann keine selbstkonsistenten Windmodelle mit
M˙ < 1 × 10−6 M yr−1 berechnen, da angenommen wird, dass der U¨berschallwind
durch Staubkondensation angetrieben wird, was bei sehr kleinen Massenverlustraten
unmo¨glich ist (Gail & Sedlmayr [1987]).
Molster [2000] und Molster et al. [2002b] entdeckten in einigen zirkumstellaren
Staubhu¨llen ein Staubfeature, dessen Peaks direkt unter 19µm liegen, was mit den
ha¨ufigen Silikatstaubspezies nicht klar in Beziehung gebracht werden kann. Posch et
al. [2002] findet ein Feature bei etwa 19.5 µm in den ISO-Spektren einiger Objekte
mit eher niedrigen Massenverlustraten und schla¨gt Magnesiowu¨stit als Tra¨ger vor.
Dieses Feature bei ≈ 19µm befindet sich im Wesentlichen bei der gleichen Wel-
lenla¨nge, die in der Modellrechnung bestimmt wurde. Die im Vergleich zu dem von
Posch et al. [2002] beobachteten Feature etwas geringere Wellenla¨nge des Features
im Modell liegt sicherlich an dem anderen Eisenanteil in der Modellrechnung. Der
berechnete Molenbruchteil von FeO in Magnesiowu¨stit ha¨ngt von den Stickingkoef-
fizienten α von Mg und Fe ab, welche nicht mit ausreichender Genauigkeit bekannt
sind.
In dieser Rechnung scheint das Feature etwas schwa¨cher als das beobachtete Fea-
ture zu sein, doch mag dies eine Folge der speziellen Modellparameterwahl fu¨r den
Wind (Abschnitt 6.6.1) oder der speziellen Wahl der Keimdichte zu sein (Abschnitt
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6.5.4). Die Koinzidenz zwischen dem berechneten Magnesiowu¨stitfeature und dem
beobachteten Feature mag darauf hinweisen, dass Magnesiowu¨stit tatsa¨chlich eine
der vielen Staubsorten ist, die sich im Sternwind sauerstoffreicher spa¨tere Sterne mit
niedriger Massenverlustrate bilden.
6.7 Zusammenfassung
Es wurde detailiert die Mo¨glichkeit der Bildung von Stauboxiden mit der Zusammen-
setzung Mg1−xFexO in zirkumstellaren Staubhu¨llen untersucht. In der Vergangen-
heit wurde wiederholt vermutet, dass Eisenoxidteilchen existieren und mo¨glicherwei-
se durch Festko¨rperabsorptionsbanden im fernen Infrarotspektrum gemessen werden
ko¨nnten. Es wurde hier gezeigt, dass zu Magnesiowu¨stit genu¨gend Labordaten zur
Verfu¨gung stehen, um seine Kondensation unter Nichtgleichgewichtsbedingungen zu
berechnen, mit dem Ergebnis, dass es sich mo¨glicherweise in ausreichender Menge
bildet, um als weniger bedeutende Staubsorte messbar zu sein. Die berechnete Wel-
lenla¨nge der Magnesiowu¨stitresonanz stimmt mit einem noch nicht identifiziertem
Staubfeature u¨berein, das in einigen sauerstoffreichen zirkumstellaren Staubhu¨llen
entdeckt wurde. Dies mag ein Hinweis darauf sein, dass Magnesiowu¨stit tatsa¨chlich
in solchen Hu¨llen existiert. Fu¨r eine definitive Identifikation dieser Staubsorte sind
detailiertere Modellrechnungen erforderlich.
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Entwicklungen
7.1 Einfu¨hrung
Sterne zwischen 1M und 25M erreichen entweder den asymptotischen Riesen-
ast (AGB) und werden Weisse Zwerge, oder sie erreichen den Roten Riesen Ast
und enden in einer Supernovaexplosion. Die letzte Entwicklungsphase kurz vor dem
Erreichen des Endstadiums wird regelma¨ssig von massivem Massenverlust in Form
eines Sternwinds und von Staubbildung in dem ausstro¨menden Gas begleitet. Bei
Pop I Metallizita¨t Z wird der Massenverlust durch Staubkondensation angetrieben,
was fu¨r sehr niedrige Z nicht mo¨glich ist. Die Entwicklung dieser Sterne zum End-
stadium ha¨ngt dadurch von der Staubbildung ab. Der Prozess der Staubbildung ist
sehr wichtig. Einerseits erleichtert die Existenz von Staub im interstellaren Medium
durch seine effiziente Ku¨hlung eines Gases die Entstehung der na¨chsten Sterngene-
ration und ist dadurch ein wesentlicher Faktor der Sternbildungsrate. Andererseits
ha¨ngt das Auftreten des massiven Massenverlusts bei Sternen kleiner und mittlerer
Masse auf dem oberen Ende des AGB wesentlich von der Metallha¨ufigkeit ab. In
diesem Kapitel soll untersucht werden, in welcher Weise die Staubbildungsprozesse
der ersten Sterngeneration von Z und der Anfangsmasse des Sterns abha¨ngen (d.h.
dem Entwicklungsweg), ab wann Staubbildung im Sternwind mo¨glich ist und in wel-
cher Weise die Staubbildung auf die weitere Entwicklung der Endphase des Sterns
zuru¨ckwirkt.
Mit Hilfe der synthetischen AGB-Entwicklungen lassen sich Aussagen u¨ber den Mas-
senverlust auf dem AGB und damit u¨ber die Staubproduktionsrate und u¨ber die
Menge des produzierten Staubs machen.
7.2 Synthetische AGB-Entwicklung
Um der Entwicklung entlang des TP-AGB-Stadiums zu folgen, wird ein semiana-
lytisches Verfahren nach Groenewegen & de Jong [1992] und Marigo et al. [1996],
verwendet. Solche Modelle wurden entwickelt, weil die explizite Berechnung der Ster-
nentwicklung in dieser Phase so aufwendig ist, dass bisher nur sehr weniger Modelle
berechnet wurden. Die synthetischen Modelle sind geeignet, um die Entwicklung auf
7.3. Kernmasse-Leuchtkraft-Beziehung (Mc − L)
dem TP-AGB na¨hrungsweise zu beschreiben. Die Modellierung wird mit dem ersten
thermischen Puls begonnen.
Die Annahmen und physikalische Bedingungen fu¨r das TP-AGB-Modell sind:
1. Anfangsbedingungen der Sterne bei dem ersten thermischen Puls: Sternmo-
delle von Schaller et al. [1992]
2. Analytische Vorschriften, die aus den vollsta¨ndigen Entwicklungsrechnungen
abgeleitet wurden, zur Beschreibung der:
• Kernmasse-Leuchtkraft-Beziehung
• Kernmasse-Interpuls-Perioden-Beziehung
• Entwicklung von Kern- und Hu¨llenmasse la¨ngs des TP-AGB
• Effekte des
”
third dredge up“
3. Massenverlust durch stellaren Wind.
Die Anfangsbedingungen, die Gesamtmasse M , die Kernmasse Mc, die Leuchtkraft
L, die Effektivtemperatur Teff und die chemische Zusammensetzung bestimmen den
physikalischen Zustand der Sterne am Anfang des thermischen Pulsens. Mc ist die
Masse des entarteten CO-Kerns und der daru¨ber liegenden He-Schale.
Die Modelle ko¨nnen die Vera¨nderung der Ha¨ufigkeiten der Elemente H, 3He, 4He,
12C, 13C, 14N, 15N, 16O, 17O, 18O, 20Ne, 22Ne, 25Mg und 26Al voraussagen. Diese
Vera¨nderungen werden durch den 1., 2. dredge-up vor dem Beginn der TP-AGB-
Phase und den 3. dredge-up auf dem TP-AGB induziert. Die Effekte des 1. und 2.
dredge-up sind bereits in den Anfangsmodellen von Schaller et al. [1992] enthalten.
7.3 Kernmasse-Leuchtkraft-Beziehung (Mc − L)
Die Kernmasse-Leuchtkraft-Relation bezieht sich auf die Leuchtkraft der Sterne
wa¨hrend der Interpulsphase. Sie sind reine Fitformeln, die aus numerischen Ent-
wicklungsrechnungen abgeleitet wurden. Fu¨r Sterne mit Kernmassen im Bereich
0.5 ≤ Mc/M ≤ 0.66 gilt fu¨r die Leuchtkraft der Wasserstoffschalenquelle nach
Groenewegen & de Jong [1994]
LH = 238 000µ
3Z0.04CNO(M
2
c − 0.1802) , (7.1)
wobei ZCNO die Ha¨ufigkeit von Sauerstoff, Stickstoff und Kohlenstoff ist. µ = 4/(5X+
3 − Z) ist das mittlere Molekulargewicht fu¨r vollsta¨ndig ionisiertes Gas, wobei X
die Wasserstoffha¨ufigkeit und Z die Metallizita¨t ist. Fu¨r Mc/M ≥ 0.95 gilt nach
Groenewegen & de Jong [1994]
LH = 122 585µ
2(Mc − 0.49)M 0.19 , (7.2)
wobei M = Mc+MH und MH die Hu¨llenmasse ist. Im Bereich 0.66 < Mc/M < 0.95
wird LH durch lineare Interpolation berechnet.
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7.4 Kernmasse-Interpuls-Perioden-Beziehung (Mc−Tip)
Die charakteristische Zeitskala fu¨r einen thermischen Puls ist das Zeitintervall Tip
zwischen zwei aufeinander folgenden Pulsen. Sie nimmt mit der Kernmasse ab. Fu¨r
Tip wurden die Ergebnisse aus Vassiliadis & Wood [1993] verwendet, die fu¨r Z = 0.02
logTip = 4.5(1.689 −Mc) (7.3)
und fu¨r Z = 0.001
logTip = 4.95(1.644 −Mc) (7.4)
ergeben. Tip ist in Jahren ausgedru¨ckt. Fu¨r andere Metallizita¨ten Z wird zwischen
den beiden Werten linear Interpoliert.
7.5 Die Entwicklungsrate
Die Entwicklungsrate der Sterne auf den TP-AGB wird durch das Wachstum der
Kernmasse bestimmt. Fu¨r die Zunahme der Kernmasse durch Wasserstoffbrennen
gilt
dMc
dt
= 9.555 10−12
LH
X
(7.5)
(Groenewegen & de Jong [1994]), wobei Mc die Kernmasse in Sonnenmassen, X die
Wasserstoffha¨ufigkeit der Hu¨lle und LH ist die Leuchtkraft der Wasserstoffschalen-
quelle ist. Diese Gl. ist zusammen mit der Gl. fu¨r LH eine DGL fu¨r Mc, die in den
Zeitintervallen Tip zwischen zwei Pulsen numerisch gelo¨st werden muss.
7.6 Effektivtemperatur
Fu¨r die Beitra¨ge der Kontraktionsenergie und des He-brennens zur Gesamtleucht-
kraft wird folgende Fitformel
L = LH + 2000 (M/7)
0.4 exp[3.45(Mc − 0.96)] (7.6)
verwendet (Groenewegen & de Jong [1994]). Alle Variable sind in Sonneneinheiten
ausgedru¨ckt.
Aus der Gesamte Leuchtkraft L und der gesamte Masse M wird die Effektivtem-
peratur und der Radius des Sterns nach Gln.15 aus Groenewegen & de Jong [1992]
berechnet.
7.7 Massenverlust
Der Massenverlust durch einen stellaren Wind spielt eine wichtige Rolle in der Stern-
entwicklung. Er bestimmt die Endmasse der Sterne auf dem AGB und dadurch die
maximale Leuchtkraft, die ein Stern auf dem AGB erreichen kann, und er beeinflusst
die innere Struktur.
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Die Sterne auf dem TP-AGB befinden sich im HR-Diagramm in einem Instabilita¨ts-
gebiet, in dem sie alle Mira-Vera¨nderlliche oder Langperiodische Vera¨nderliche sind.
Durch die Stoßwellen in der a¨ußeren Hu¨lle des Sterns, die durch die Pulsationen aus-
gelo¨st werden, wird ein Sternwind angetrieben (z.B. Willson [2000]) Bei genu¨gend
hohen Massenverlustraten (M˙ ≥ 10−7Ma−1) kondensieren im Sternwind Staub-
partikel und ab ca. 10−6Ma
−1 ist der Strahlungsdruck auf Staub hoch genug, dass
Strahlungsdruck auf Staub den Wind antreibt.
Man muss deswegen fu¨r den Massenverlust auf den AGB zwei Phasen unterscheiden
(Marigo et al. [1996]). Fu¨r Pulsationsperioden P ≤ 500 Tage sind die Massenverlust-
raten niedrig und der Wind wird durch Pulsation angetrieben. Die Pulsationsperiode
ist durch die der Periode-Massen-Beziehung
logP = −2.07 + 1.94 logR− 0.9 logM (7.7)
gegeben. P ist in Tagen, der Sternradius R und die Masse sind in Sonneneinheiten.
Die Massenverlustrate ist in diesen Fall
logM˙ = −11.4 + 0.00123P . (7.8)
Fu¨r P ≥ 500 Tage wird der Wind durch die Kondensation von Staub angetrieben.
In diesen Fall gilt
M˙ = 6.07023 10−3
L
cvexp
. (7.9)
In beiden Fa¨llen ist M˙ in M a
−1 angegeben, die Leuchtkraft ist in L, die Pulsa-
tionsperiode P in Tagen. Diese Beziehungen wurde von Vassiliadis & Wood [1993]
aus beobachteten Massenverlustraten von Miras und LPVs in der Galaxis und den
Magellanschen Wolken abgeleitet.
Die Expansionsgeschwindigkeit vexp des Winds ist
vexp = −13.5 + 0.056P . (7.10)
Die Lichtgeschwindigkeit c und die Windgeschwindigkeit vexp sind in km s
−1 angege-
ben. Auch die Gleichung (7.10) wurde aus Beobachtungen von Vassiliadis & Wood
[1993] abgeleitet.
Durch den Massenverlust auf dem TP-AGB geht die a¨ußere wasserstoffreiche Hu¨lle
verloren. Gleichzeitig wa¨chst der CO-Kern auf Kosten der Hu¨lle. Die A¨nderung der
Hu¨llenmasse ist
dMH
dt
= −M˙wind − dMc
dt
. (7.11)
Die TP-AGB-Phase ist beendet, wenn entweder die Hu¨lle abgeworfen ist, oder wenn
die Kernmasse ca. 1.4M erreicht hat (Chandrasekhar Grenze) und der Stern ex-
plodiert.
Der Wettlauf zwischen Massenverlust durch den Sternwind und Zunahme der Kern-
masse gewinnt fu¨r Sterne mit M ≤ 7M praktisch immer der Sternwind, sodass
ein ausgebrannter CO-Kern von 0.6 . . . 0.9M zuru¨ck bleibt, der zum Weißen Zwerg
wird. Nur fu¨r Sterne mit Massen M ≥ 7M scheint in wenigen Fa¨llen die Grenz-
masse Mc = 1.4M fu¨r eine Supernovaexplosion erreicht zu werden, ehe die Hu¨lle
verloren gegangen ist.
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7.8 Der
”
third dredge up“
Bei Sternen auf der TP-AGB kommt es erneut zu Mischungsvoga¨ngen, in denen
nuklear prozessiertes Material an die Oberfla¨che gebracht wird, der
”
third dredge
up“. Die wichtigsten Effekte sind:
• Nach dem Zu¨nden der He-Quelle ist die He-Schale kurz konvektiv instabil.
Dabei wird 12C aus der He-Schalenquelle an der Grenze zum CO-Kern an die
Oberkante der He-Schale transportiert.
• Die a¨ußere Konvektionszone reicht nach dem Puls fu¨r kurze Zeit bis in den
Bereich der Oberkante der He-Schale hinein. Dadurch werden 12C aus dem
He-brennen und 4He aus dem H-Brennen der a¨ußeren Hu¨lle beigemischt.
• Die Kohlenstoffha¨ufigkeit (C) relativ zur Sauerstoffha¨ufigkeit (O) nimmt nach
Beginn des thermischen Pulsens nach jedem Puls stufenweise zu und steigt von
Werten C/O≈ 0.4 auf C/O≈ 1.5 an. Wenn C/O > 1 ist, wird der Stern zum
Kohlenstoffstern.
Nach jedem Puls nehmen die Ha¨ufigkeiten C und He in der a¨ußeren Hu¨lle etwas
zu. Die Ha¨ufigkeit O der a¨ußeren Hu¨lle bleibt fast unvera¨ndert.
Die thermischen Pulse und die damit verbundenen Durchmischungsprozesse sind fu¨r
die Enstehung von Kohlenstoffsternen verantwortlich. Der third dredge up ist sehr
wichtig fu¨r der 12C Synthese im Kosmos da AGB-Sterne die Hauptquelle fu¨r C sind.
Fu¨r eine analytische Behandlung des 3. dredge-up Prozesses beno¨tigen wir drei we-
sentliche Eingabedaten:
• Minimale Kernmasse Mminc bei dem der dritte dredge-up beginnt,
• Die Effizienz
λ :=
∆Mdredge
∆Mc
. (7.12)
∆Mc ist die Massezunahme des Kerns durch H-brennen seit dem letzten Puls.
∆Mdredge ist die Materiemenge aus der He-Schale, die in der Phase, in der die
a¨ußere Konvektionszone fu¨r kurze Zeit bis in die He-Schale hineinreicht, der
a¨ußeren Hu¨lle beigemischt wird.
• Die chemische Zusammensetzung der Materie ∆Mdredge. Hierfu¨r wird XC =
0.22, XO = 0.02, XHe = 0.76 angenommen (Marigo et al. [1996]).
Die Materie in der He-Schale entha¨lt nach dem Puls die Produkte des He-Brennens,
die im Puls durch Konvenktion von der Unterkannte zur Oberkannte der He-Schale
transportiert wurden, sowie die Produkte weiterer Nukleosynthese Prozesse, z.B. die
s-Prozess-Elemente.
Durch den dritten dredge-up nach einem Puls a¨ndern sich Kern- und Hu¨llenmasse
wie folgt:
Mc,neu = Mc,alt − λ∆Mc (7.13)
MH,neu = MH,alt − λ∆Mc (7.14)
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Nach jedem Puls werden die Kern und die Hu¨llenmasse auf diese Weise adjustiert und
dann die Gln. (7.5) und (7.11) bis zum na¨chsten Puls gelo¨st. Die Elementha¨ufigkeiten
in der Hu¨lle mu¨ssen ebenfalls adjustiert werden:
XC,neu = (XC,altMH + XC,He−Schale λ∆Mc)/(MH + λ∆Mc) (7.15)
XO,neu = (XO,altMH + XO,He−Schale λ∆Mc)/(MH + λ∆Mc) (7.16)
7.9 Staubgetriebener Wind und Staubkondensation
Es wurden fu¨r verschiedene Elementha¨ufigkeiten und Sternparameter selbstkonsi-
stente Windmodelle (siehe Kapitel 4) berechnet. Die Ergebnisse fu¨r die Kondensati-
onsgrade fu¨r verschiedene Staubsorten werden durch einfache analytische Ausdru¨cke
fu¨r M-, S- und C-Sterne gena¨hert:
M-Sterne: Die Kondensationsgrade von Silikaten und Eisen lassen sich durch fol-
gende Ausdru¨cke approximieren
fSil = 0.8
M˙
M˙ + 510−6
√
crit − C
crit
(7.17)
fFe = 0.5
M˙
M˙ + 510−6
, (7.18)
wobei crit die Kohlenstoffha¨ufigkeit fu¨r den U¨bergang von M- zu S-Sternen ist (siehe
Kapitel 4).
S-Sterne: Die Kondensationsgrade von Eisen und SiC lassen sich durch folgende
Ausdru¨cke approximieren
fFe = 0.5
M˙
M˙ + 510−6
(7.19)
fSiC = 0.1
M˙
M˙ + 510−6
. (7.20)
C-Sterne: Die Kondensationsgrade von Eisen, SiC und Kohlenstoff lassen sich
durch folgende Ausdru¨cke approximieren
fFe = 0.5
M˙
M˙ + 510−6
(7.21)
fSiC = 0.5
M˙
M˙ + 510−6
(7.22)
fC = 0.5
M˙
M˙ + 510−6
(
C − O
O
) . (7.23)
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Abbildung 7.1 Entwicklung der Strahlungsbeschleunigung (durchgezogene Linie) der Staubhu¨lle
und Entwicklung des C/O-Ha¨ufigkeitsverha¨ltnisses (gestrichelte Linie) fu¨r AGB-Sternmodelle mit
2.5M Anfangsmasse and Metallizita¨ten Z = 0.001 und Z = 0.02. Die Superwindphase beginnt in
der Interpulsphase, wenn Γ > 1.
Die Massenverlustraten wa¨hrend der M-Stern-Phase von Silikat- und Eisen-Staub
und der Gaskomponente sind
dMSil
dt
= M˙ XSi
ASi
mSi
fSil (7.24)
dMFe
dt
= M˙ XFe
AFe
mFe
fFe (7.25)
dMGas
dt
= M˙ − dMSil
dt
− dMFe
dt
. (7.26)
Hier ist M˙ die Massenverlustrate, XSi und XFe die Elementha¨ufigkeiten (nach Masse)
von Silizium und Eisen, ASi und AFe die Molekulargewichte der Silizium und Eisen
Kondensate, und mSi und mFe die Atomgewichte von Si und Fe.
Die Massenverlustraten wa¨hrend der S-Stern-Phase von SiC und Eisen-Staub und
der Gaskomponente sind
dMSiC
dt
= M˙ XSi
ASi
mSi
fSiC (7.27)
dMFe
dt
= M˙ XFe
AFe
mFe
fFe (7.28)
dMGas
dt
= M˙ − dMSiC
dt
− dMFe
dt
(7.29)
Die Bedeutung der einzelnen Termen ist wie im Fall der M-Sterne.
Die Massenverlustraten wa¨hrend der C-Stern-Phase von SiC, Eisen- und Kohlenstoff-
Staub und der Gaskomponente sind
dMSiC
dt
= M˙ XSi
ASi
mSi
fSiC (7.30)
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dMFe
dt
= M˙ XFe
AFe
mFe
fFe (7.31)
dMC
dt
= M˙ XC
AC
mC
fC (7.32)
dMGas
dt
= M˙ − dMSiC
dt
− dMFe
dt
− dMC
dt
(7.33)
Die Bedeutung der einzelnen Termen ist ebenfalls wie im Fall der M-Sterne.
Diese Approximationen werden in der synthetischen AGB-Rechnung verwendet.
Zuna¨chst wird mit den Approximationen fu¨r die Kondensationsgrade das Verha¨ltnis
von Strahlungs- zur Schwerbeschleunigung (siehe Kapitel 3) berechnet.
Γ =
L
4pi cGM
∑
i
fi 〈κ′〉H,i (7.34)
Die fi sind die Kondensationsgrade fu¨r die Staubsorten und κi die entsprechenden
Absorptionskoeffizienten, wie sie im Kapitel 3 gegeben sind. Wenn Γ > 1 ist, dann
reicht der Strahlungsdruck auf Staub aus, um der Sternwind anzutreiben. Dies ent-
spricht der Superwindphase am Ende des AGB. Die Massenverslustrate M˙ wird
dann nach Gln. (7.9) berechnet. Wenn Γ < 1 ist, wird die Massenverlustrate nach
der Reimers Formel
M˙ = η 4 10−13
LR
M
(7.35)
mit η = 0.86 (Groenewegen & de Jong [1994]) berechnet. Alternativ ko¨nnte auch
die Gleichung (7.8) verwendet werden, aber auf dem unteren Ende des AGB vor der
Superwindphase scheint die Reimersformel realistischere Werte zu liefern.
Mit der Massenverlustrate M˙ werden die Massenverlustraten der einzelnen Staub-
spezies nach den obigen Gleichungen berechnet.
Die Abbildung (7.1) zeigt als Beispiel fu¨r die Ergebnisse der synthetischen AGB-
Entwicklungsmodelle fu¨r ein Sternmodell mit 2.5M Anfangsmasse und Metalli-
zita¨ten Z = 0.001 und Z = 0.02 die Entwicklung der Strahlungsbeschleunigung Γ
und die Entwicklung des C/O-Ha¨ufigkeitsverha¨lnisses. Der Nullpunkt der Zeitskala
ist der erste thermische Puls. Die einzelnen thermischen Pulse markieren sich in der
Abbildung durch einen kurzfristigen Anstieg und ein anschliessendes, kurzes Mini-
mum von Γ, das durch eine entsprechende Variation von L hervorgerufen wird. Die
Superwindphase, in der die Massenverlustrate dramatisch ansteigt, beginnt, wenn
Γ > 1 geworden ist.
Fu¨r das Modell mit Z = 0.001 u¨bersteigt das C/O-Ha¨ufigkeitverha¨ltnis schon nach
einigen Pulsen die kritische Grenze C/O=1 und der Stern wird zum Kohlenstoffstern.
Nach einigen weiteren Pulsen u¨berschreitet Γ den kritischen Wert Γ = 1 und die
Superwindphase beginnt. Nach weiteren zwei Pulsen hat der Stern seine ganze a¨ußere
Hu¨lle verloren. In den Modell mit Z = 0.02 sind erst eine großen Anzahl von Pulsen
erforderlich, um das C/O-Ha¨ufigkeitverha¨ltnis auf eins ansteigen zu lassen, da wegen
der gro¨ßeren Metallizita¨t von vorneherein mehr Kohlenstoff und Sauerstoff in der
Hu¨lle enthalten sind. Ab dem Punkt Γ > 1 ist die weitere Entwicklung a¨hnlich wie
beim Modell mit Z = 0.001.
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Abbildung 7.2 Zeitabha¨ngige Kondensationsgrade der unterschiedlichen Staubspezies (durgezo-
gen: Silikat, gestrichelt: SiC, gepunktet: Kohlenstoff) wa¨hrend der AGB-Entwicklung fu¨r ein Modell
mit 2.5M Anfangsmasse und einer Metallizita¨t von Z = 0.02.
Die Abbildung (7.2) zeigt die Entwicklung der Kondensationsgrade fu¨r die unter-
schiedlichen Staubspezies mit einer Metallizita¨t von Z = 0.02. In der ersten Phase
der Entwicklung auf dem TP-AGB ist der Stern ein M-Stern und produziert Silikat-
und Eisen-Staub. Es ist deutlich zu erkennen wie die Silikatproduktion endet, wenn
das C/O-Verha¨ltnis sich dem Wert eins anna¨hert und der Stern zum S-Stern wird.
Solange C/O etwa eins ist, werden nur Eisenstaub und minimale Mengen an SiC
prodiziert. Sobald C/O> 1 wird, beginnt die massive Kohlenstoffstaubproduktion,
die auch dafu¨r verantwortlich ist, dass Γ > 1 wird.
7.10 Ergebnisse fu¨r die Staubproduktion in AGB-Ster-
nen
Die Abbildung (7.3) zeigt als Beispiel fu¨r die Ergebnisse der synthetischen AGB-
Entwicklungsmodelle fu¨r ein Sternmodell mit 2.5M Anfangsmasse und Metalli-
zita¨ten Z = 0.001 und Z = 0.02 die u¨ber die Zeit integrierte Staubproduktion. In
der M-Stern-Phase ist der Stern bei der Metallizita¨t Z = 0.02 ein ergiebiger Produ-
zent fu¨r Silikat- und Eisenstaub, wa¨hrend er als metallarmer Stern mit Z = 0.001
praktisch keinen Staub produziert. In der S-Stern-Phase werden bei beiden Me-
tallizita¨ten etwa die gleiche Eisen und SiC Staubmenge produziert. Auch in der
C-Stern-Phase verla¨uft die Entwicklung in beiden Fa¨llen anna¨hernd gleich, und es
werden etwa gleich große Mengen an Eisen, SiC und Kohlenstoffstaub produziert.
Das liegt hauptsa¨chlich daran, dass der Kohlenstoff im Stern selbst produziert wird,
und dadurch die zur Kondensation zur Verfu¨gung stehende Menge an Kohlenstoff
nicht von der Metallizita¨t des Sterns abha¨ngt. Die Ergebnisse von Modellrechnun-
gen fu¨r den Bereich der Sternmassen von 1 bis 7 M fu¨r AGB-Sterne sind in den
Tabellen 7.2 und 7.1 fu¨r die Metallizita¨ten Z = 0.02 und Z = 0.001 zusammenge-
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Abbildung 7.3 Zeitlich integrierte Staubproduktion fu¨r AGB-Sternmodelle mit 2.5M Anfangs-
masse und Metallizita¨ten Z = 0.001 und Z = 0.02. Die Abbildungen zeigen die bis zum Zeitpunkt
t ausgeworfene Staubmasse wa¨hrend der M-, S-, und C-Stern-Phase.
fasst. Sie geben die Anzahl der Pulse, die Lebensdauer auf dem TP-AGB und die
produzierten Staubmengen in M an. Diese Ergebnisse ko¨nnen verwendet werden,
um zuku¨nftig die Staubinjektionsrate der AGB-Sterne in das ISM im Rahmen von
Entwicklungsmodellen fu¨r die chemischen Entwicklung von Galaxien zu berechnen.
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Tabelle 7.1: Anzahl der Pulse, Lebensdauer auf dem TP-AGB und produzierte
Staubmengen in M fu¨r unterschiedliche Sternmassen und eine Metallizita¨t von
Z = 0.02.
M np t Silikate Fe SiC C
1.0 5 2.40207 105 5.44659 10−7 4.74591 10−6 3.48718 10−6 2.08395 10−4
1.25 7 3.94729 105 7.74615 10−7 1.09669 10−5 8.09155 10−6 3.59549 10−4
1.5 9 5.55833 105 9.41224 10−7 1.64023 10−5 1.21356 10−5 5.58952 10−4
1.7 10 6.42928 105 9.98666 10−7 2.27740 10−5 1.72481 10−5 5.06626 10−4
2.0 14 8.15240 105 8.93388 10−7 2.98396 10−5 2.29836 10−5 1.22901 10−3
2.5 18 1.01723 106 6.67703 10−7 4.30658 10−5 3.35542 10−5 1.76761 10−3
3.0 23 1.17571 106 5.44450 10−7 5.56671 10−5 4.35627 10−5 2.66787 10−3
4.0 80 4.72551 105 3.30848 10−6 8.52641 10−5 6.53014 10−5 1.77497 10−3
5.0 274 5.62201 105 4.72038 10−4 1.10574 10−4 .00000 .00000
7.0 823 4.86467 105 7.48173 10−4 1.73450 10−4 .00000 .00000
Tabelle 7.2: Anzahl der Pulse, Lebensdauer auf dem TP-AGB und produzierte
Staubmengen in M fu¨r unterschiedliche Sternmassen und eine Metallizita¨t von
Z = 0.001.
M np t Silikate Fe SiC C
1.0 4 6.63137 105 3.43310 10−9 5.84807 10−7 4.61023 10−7 3.00681 10−4
1.25 4 4.80371 105 2.15817 10−10 1.05223 10−6 8.30556 10−7 6.82438 10−4
1.5 5 4.30257 105 2.06667 10−10 1.56712 10−6 1.23701 10−6 9.66046 10−4
1.7 6 4.19365 105 2.82209 10−10 1.96808 10−6 1.55350 10−6 1.17304 10−3
2.0 8 3.58481 105 4.37415 10−10 2.50211 10−6 1.97475 10−6 1.43775 10−3
2.5 12 3.15937 105 2.48298 10−9 3.67347 10−6 2.89900 10−6 1.73840 10−3
3.0 20 2.65961 105 3.58104 10−9 4.88197 10−6 3.85226 10−6 2.07826 10−3
4.0 44 2.53061 105 6.49567 10−9 7.18025 10−6 5.66483 10−6 2.83139 10−3
5.0 542 7.95404 105 2.42012 10−5 8.18420 10−6 1.04955 10−6 1.54495 10−4
7.0 1632 6.53452 105 4.25653 10−5 1.30971 10−5 1.47231 10−6 2.09869 10−4
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A. Extinktion der Staubteilchen
Die Extinktions-Effizienzen Qabs, Qsca der Staubteilchen sind aus der Mie Theorie fu¨r
spha¨rische Teilchen berechnet (Bohren & Huffman [1983]). Die beno¨tigten optischen
Konstanten n und k sind aus einer analytischen Anpassung experimenteller Daten
fu¨r optische Eigenschaften verschiedener Materialien berechnet.
Die komplexe Dielektrizita¨tskonstante  des Staubmaterials ist mit dem Drude-
Lorentz-Modell gefittet. Dieses Modell beschreibt die Variation der (ω) mit der
Frequenz ω als Superposition einer Anzahl von Lorentz-Profilen,
(ω) =
ω2p
ω2 − ω20 + iγω
(A.1)
die sich aus dem Modell mit geda¨mpften Oszillatoren mit der Rezonanzfrequenz ω0
und konstanter Da¨mpfung γ ergeben.
In Fall elektrisch leitender Materialien kann der Beitrag der Ladungstra¨ger zur kom-
plexen Dielektrizita¨tskonstante durch das Drude-Lorentz-Modell als
(ω) =
ω2p
ω2 + iγω
(A.2)
dargestellt werden. Die Plasmafrequenz ωp ist gegeben durch
ωp =
4pie2
m
ne , (A.3)
wobei m die Masse der Ladungstra¨ger (Elektronen, Lo¨cher) und ne die Elektro-
nen/Lo¨cher-dichte ist. γ ist der reziproke Wert der mittleren Kollisionszeit der La-
dungstra¨ger. Im Rahmen des Drude-Lorentz-Modells ist dies mit der elektrischen
Leitfa¨higkeit σ des Materials durch
σ =
ω2p
4piγ
. (A.4)
verbunden.
Die dielektrische Konstante im Drude-Lorentz-Modell ist gegeben durch
(ω) = 0 −
∑
j
ω2pj
ω2 − ω20j + iγjω
(A.5)
Tabelle A.1: Parameter aus dem Drude-Lorentz-Modell fu¨r die optische Konstante
fu¨r einige Staubmaterialien
0 ωj ωpj γj
SiC
1 1.494 1014 2.712 1014 1.488 1013
1.991 1014 2.247 1014 4.092 1014
2.045 1016 1.076 1016 1.746 1015
1.752 1016 1.418 1016 4.627 1015
Fe
1 0 1.175 1016 2.853 1015
0 4.648 1015 2.667 1013
3.752 1015 1.155 1016 3.761 1015
1.741 1016 3.105 1016 4.249 1016
FeSi
2.212 0 8.374 1015 3.852 1015
8.780 1011 9.807 1014 1.001 1014
2.045 1014 5.211 1014 1.148 1014
1.383 1015 2.003 1015 1.177 1015
3.643 1015 7.158 1015 3.958 1015
5.664 1015 1.711 1016 2.383 1016
6.684 1015 7.735 1015 3.945 1015
1.065 1016 3.109 1015 1.513 1015
1.461 1016 4.953 1015 4.304 1015
1.863 1016 8.788 1015 4.589 1015
(Bohren & Huffman [1983]). Die Konstante 0 ist gleich eins, falls alle Oszillatoren
im Modell beru¨cksichtig sind. Werte von 0 ungleich eins werden beno¨tigt, wenn
die Oszillatoren in fernen UV nicht explizit beru¨cksichtigt worden sind, nur im Nie-
derfrequenzgrenzfall sind Beitra¨ge ω2p/ω
2
0 (siehe A.1) einbezogen. Das Modell (A.5)
erfu¨llt automatisch die Kramers-Kronig-Relation.
Die Konstanten 0, ωpj, ω0j , und γj wurden aus analytischer Anpassung experimen-
teller Daten bestimmt. Die Tabelle A.1 zeigt die Ergebnisse fu¨r die Koeffizienten
fu¨r das Modell (A.5) aus experimentellen Daten fu¨r einige Staubmaterialien. Die
Anpassung wurde mit der Optionfit der Gnuplot Software durchgefu¨hrt. Fu¨r die
optische Konstante SiC wurden die Werte aus Laor & Draine [1993] benutzt. Die
Daten von Fe wurden Lide [1995] und Pollak et al. [1994] entnommen.
Fu¨r FeSi wurde die optische Reflektivita¨t aus Daten von Degiorgi et al. [1994] be-
nutzt, das Drude-Lorentz-Modell (A.5) ist mit der Beziehung zwischen der opti-
schen Reflektivita¨t und der dielektrischen Koeffizienten gefittet (Bohren & Huffman
[1983]). Fu¨r die Berechnung in dieser Arbeit wurden die Raumtemperatur Daten
verwendet, (T = 300 K in Degiorgi et al. [1994]) da die infrarot Emission des Staubs
aus der Hu¨llen der AGB-Sterne durch warmen Staub emittiert wird. Das ist fu¨r FeSi-
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Abbildung A.1 Extinktion Effizienz Qλ fu¨r FeSi fu¨r 0.1 µm Staubteilchen.
Material besonders wichtig, weil die optischen Eigenschaften bei niedriger Tempera-
tur ganz anders als bei hoher Temperatur sind. Bei einer Temperatur von T >∼ 200 K
verha¨lt sich das Material wie ein Metall, bei niedriger Temperatur wie ein Isola-
tor. Die starke Temperaturabha¨ngigkeit der Eigenschaften von FeSi ist in Abb. 3 in
Ferrarotti et al. [2000] zu sehen. Die Fit-Ergebnisse der optischen Reflektivita¨t bei
Hochtemperatur sind in Tab. A.1 aufgezeigt. Die berechnete Absorptions-Effizienz
Qλ fu¨r spha¨rische Staubteilchen mit Radius von 0.1µm ist in Abb. A.1 als Beispiel
zu sehen.
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B. Thermodynamische Daten
fu¨r Fe-Si-Verbindungen
Fu¨r FeSi- und NiSi-Moleku¨le ist die freie Enthapie fu¨r die Bildung aus freien Atomen
mit Hilfe von Formeln aus der statistische Mechanik fu¨r cp und S (siehe Einfu¨hrung
in JANAF-Tabelle, Chase et al. [1985]) berechnet. Die molekularen Daten (Disso-
ziationsenergie, Bindungsla¨nge, Schwingungsfrequenz) wurden aus der Arbeit von
vander Auwera-Mahieu, McIntyre & Drowart [1969] entnommen.
Die Temperaturabha¨ngigkeit von ∆G wurde mit einem Polynom der Form
∆G(T ) =
a
T
+ b + cT + dT 2 + eT 3 , (B.1)
nach Sharp & Huebner [1990] angepasst. Die Koeffizienten a, . . . , e sind in Tab. B.1
aufgelistet. Die thermodynamischen Daten fu¨r die Fe-, Ni-, und Si-Festko¨rper sind
aus Barin [1992] entnommen. Die freie Enthalpie fu¨r die Bildung aus freien Atomen
wurde wieder mit einem Polynom der Form (B.1) angepasst. Die Ergebnisse sind in
Tab. B.1 zu sehen.
Tabelle B.1: Polynom-Koeffizienten fu¨r die Berechnung der freien Enthalpie fu¨r die
Bildung aus freien Atome von FeSi- und NiSi-Moleku¨len und einige Fe-, Ni-, und
Si-Verbindungen. Die Einheit fu¨r ∆G ist Kcal/Mol und der Druck ist in bar.
Verbindung Phase a b c d e
FeSi gas 3.28729 106 −8.78894 104 5.44736 101 −1.59335 10−2 3.54848 10−6
NiSi gas 6.38287 106 −1.07255 105 2.02338 102 −5.46060 10−3 2.39700 10−6
FeSi sol 1.28292 105 −2.26646 105 7.49195 101 −1.68879 10−3 −1.44677 10−7
FeSi2 sol 1.19491 10
4 −3.34623 105 1.11840 102 −4.23977 10−4 −7.70794 10−7
NiSi sol 3.31257 104 −2.31096 105 7.38113 101 −1.63917 10−3 1.41709 10−7
Ni7Si13 sol 4.71476 10
5 −2.26229 106 7.38716 102 −1.94029 10−2 1.69815 10−6
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C. Extinktion kleiner Wu¨rfel
Die Extinktion kleiner Wu¨rfel wurde bei Fuchs [1975] berechnet. Die dielektrische
Polarisierbarkeit eines Wu¨rfel mit Volumen V ist
α = V
∑
m
Cm
nm
− 1
− 1 + n−1m
, (C.1)
wobei  die komplexe dielektrische Konstante ist. Der Faktor 4pi wurde in der Glei-
chung (1) von Fuchs eingefu¨hrt, um mit der Definition von α von Bohren & Huffman
[1983] u¨bereinzustimmen. Die Konstanten Cm und nm sind in Tab. C.1 gegeben.
Die Absorptions- und Streuquerschnitte kleiner, wu¨rfelfo¨rmiger Staubteilchen sind
(Bohren & Huffman [1983])
σabsλ =
2pi
λ
=m α (C.2)
σscaλ =
128pi3
3λ4
|α|2 . (C.3)
Die Abbildung (C.1) zeigt den Absorptionsquerschnitt von Magnesium im Bereich
der starken Resonanz bei ca. 19µm von Magnesiumwu¨stit mit der Zusammenset-
zung Mg0.6Fe0.4O, berechnet mit den optischen Daten von Henning et al. [1995].
Fu¨r Wu¨rfel ist die Resonanzspitze verglichen mit Kugeln zu la¨ngerer Wellenla¨nge
verschoben.
Tabelle C.1: Koeffizienten Cm, nm fu¨r wu¨rfelfo¨rmige Teilchen nach Fuchs [1975].
m 1 2 3 4 5 6
Cm 0.44 0.24 0.04 0.05 0.10 0.09
nm 0.214 0.297 0.345 0.440 0.563 0.706
0 100
1 10−11
2 10−11
3 10−11
4 10−11
5 10−11
6 10−11
7 10−11
8 10−11
10 20 30
σ
a
bs
 
[cm
2 ]
λ [µm]
WürfelKugeln
Abbildung C.1 Absorptionsquerschnitt von Mg0.6Fe0.4O fu¨r kleine Spha¨ren mit Radius a =
0.1 µm und fu¨r Wu¨rfel mit gleichem Volumen.
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